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Introduction
L’astronomie au XXe siŁcle
Au cours du vingtiŁme siŁcle la physique et l’astrophysique ont fait d’Ønormes progrŁs. Sur le plan
thØorique, on pense bien sßr à la dØcouverte de la mØcanique quantique et de la relativitØ gØnØrale et à
leurs consØquences. Sur le plan expØrimental, de nombreux instruments ont permis de faire d’importantes
dØcouvertes. Citons en particulier :
- Le tØlescope du Mont Wilson qui a permis à Hubble, dans un premier temps de comprendre la
nature des nØbuleuses en 1924 puis d’en dØduire par spectroscopie la fuite des galaxies en 1929.
- Le cyclotron de Lawrence ayant ouvert la voie à l’accØlØration des particules.
- La chambre de Wilson qui à permis d’observer des trajectoires. Anderson a utilisØ ce type de
dØtecteur an d’observer des rayons cosmiques, cela lui a permis de mettre en Øvidence le positron
en 1932 puis le muon en 1936.
- L’avŁnement de la radioastronomie, à la n des annØes 30, a permis aprŁs la guerre d’observer
la raie à 21 cm de l’hydrogŁne et donc le milieu interstellaire. Puis l’utilisation d’un rØcepteur
micro-onde a conduit Penzias et Wilson à mettre en Øvidence le Fond diffus micro-ondes (CMB)
en 1965.
- En 1930 Pauli propose le neutrino pour expliquer le spectre de dØsintØgration Beta, cette particule
sera observØe, auprŁs d’un rØacteur nuclØaire, 26 ans plus tard par Reines et Cowan.
Plus rØcemment, d’importants travaux thØoriques ont menØ à la construction d’un modŁle standard de
la physique des particules, qui fut vØriØ sur les accØlØrateurs. En astronomie, ce sont en particulier les
tØlescopes embarquØs à bord de satellites (que ce soit dans le visible comme Hubble, dans le domaine des
rayons gamma comme Compton Gamma Ray Observatory (CGRO), ou dans le domaine radio comme
Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP)) qui ont apportØ un ensemble important de nouvelles
observations. En particulier, il a ØtØ mis en Øvidence le fait que la matiŁre ordinaire ne reprØsente que 4%
de notre Univers, 26 % Øtant composØ d’une matiŁre dite noire car actuellement invisible. Enn 70% du
contenu de l’Univers est sous forme d’Ønergie d’origine inconnue. L’astronomie gamma a permis, quant
à elle, d’observer des phØnomŁnes particuliŁrement violents tels que les sursauts gamma mais aussi de
voir que le ux de rayons gamma de notre galaxie est supØrieur au ux prØdit par la physique des rayons
cosmiques.
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L’astronomie neutrino
La recherche de neutrinos cosmiques se situe à la croisØe de la physique des particules et de l’astro-
physique. La recherche de neutrinos solaires a commencØ d’abord avec les dØtecteurs au chlore de Davis,
ensuite avec les expØriences Irvinne-Michigan-Brookhaven (IMB), puis avec Kamiokande au dØpart
conçue pour observer la dØsintØgration du proton qui ont observØ la premiŁre source extra-terrestre de
neutrinos : le Soleil, dont le ux de neutrinos a ØtØ mesurØ avec une prØcision sufsante pour mettre en
Øvidence une incohØrence avec les prØdictions de la physique stellaire. Il s’agit du fameux problŁme des
neutrinos solaires qui a menØ à l’observation des oscillations de neutrinos. Le second phØnomŁne astro-
physique observØ en neutrino est l’explosion de la supernova SN1987A dans le grand nuage de Magellan.
Ces observations ont ØtØ rØcompensØes par le prix Nobel de physique 2002 attribuØ à Davis et Koshiba
pour leur contribution pionnière en astrophysique.
C’est dans ce contexte scientique passionnant que se place l’expØrience ANTARES. ANTARES
(Astronomy with a Neutrino Telescope and Abyss environment RESearch ) a pour but l’installation d’un
tØlescope à neutrinos en mer MØditerranØe. Ce tØlescope devrait Œtre complØmentaire à l’instrument
amØricain AMANDA installØ au pôle sud mais Øgalement aux tØlescopes gamma de hautes Ønergies tels
que HESS ou GLAST. L’instrument est conçu pour avoir des performances sufsantes pour dØtecter
des sources ponctuelles de neutrinos cosmiques. La dØtection de neutrinos cosmiques permettrait alors
de comprendre l’origine des rayons cosmiques. De plus, la prØsence de matiŁre noire peut, dans certains
modŁles, avoir pour signature un ux de neutrinos dans des gammes d’Ønergie oø ANTARES est sensible.
Plan de l’exposØ
Le travail prØsentØ dans ce manuscrit porte sur l’analyse des premiŁres donnØes de ce tØlescope et,
en particulier, la reconstruction de muons atmosphØriques.
Dans la premiŁre partie, nous allons faire un rapide rØsumØ des connaissances en physique des rayons
cosmiques et des neutrinos. Puis nous allons prØsenter divers objets cosmiques susceptibles de produire
des neutrinos potentiellement observables. Ensuite nous decrirons les principes gØnØraux de physique
qui permettent de dØtecter des neutrinos
Dans la deuxiŁme partie, nous allons prØsenter le dØtecteur utilisØ à savoir ANTARES.
Dans la troisiŁme partie, nous allons nous intØresser à l’Øtalonage du dØtecteur et à ses performances.
Nous allons traiter de la stabilitØ in-situ de la calibration du dØtecteur, avec les premiŁres lignes AN-
TARES dØployØes. Nous montrerons ainsi que le fonctionnement du dØtecteur est compris et qu’il est
stable in-situ.
La quatriŁme partie nous permettra de dØcrire la simulation du dØtecteur mais Øgalement de prØsenter
les principes gØnØraux de la reconstruction. A partir de là, nous prØsenterons les performances nominales
du dØtecteur complet, telles qu’obtenues par simulation.
Dans la cinquiŁme partie nous traiterons des propriØtØs optique de l’eau, en effet il est nØcessaire de
comprendre la propagation du cône Tcherenkov dans l’eau de mer pour faire de la reconstruction. Pour
cette mesure nous utiliserons une stratØgie de reconstruction visant à reconstruire les ashs des balises
optiques utilisØes pour la calibration en temps. Ensuite nous appliquerons cette reconstruction à l’Øtude
des propriØtØs optique de l’eau sur le site ANTARES
AprŁs avoir montrØ que nous comprenons le fonctionnement du dØtecteur et son environnement, nous
traiterons, dans la sixiŁme partie de la reconstruction des muons atmosphØriques descendants. En effet,
le nombre de muons dØtectables Øtant un million de fois supØrieur au ux de neutrinos, les premiŁres
donnØes avec un dØtecteur incomplet ne permettent pas d’obtenir sufsamment de neutrinos pour une
2
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analyse. Nous allons Øgalement dØcrire des mØthodes pour rejeter les gerbes ØlectromagnØtiques dues à
l’interaction du muon avec l’environnement. Nous traiterons d’abord des muons reconstruits avec la ligne
1, puis aborderons rapidement les ØvØnements reconstruits avec les cinq premiŁres lignes, cependant cette
Øtude a due Œtre rØalisØe rapidement, les donnØes à cinq lignes n’Øtant disponible que depuis le mois de
mars.
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Prologue : De l’oeil au photomultiplicateur
L’astronomie est une science plusieurs fois millØnaire. Avant d’entrer dans le vif du sujet, nous allons
regarder briŁvement le chemin parcouru par nos prØdØcesseurs. Nous ne parlerons que de l’astronomie
occidentale, nØe au Proche Orient, ØlevØe au rang de science en GrŁce, reprise par les arabes puis forma-
lisØe par les EuropØens.
Des prêtres aux astronomes
L’observation des astres est certainement aussi vieille que l’humanitØ. On retrouve des traces d’ac-
tivitØ astronomique dans les plus anciens manuscrits que l’on connaisse. On soupçonne Øgalement des
sites prØhistoriques tels que Stonehenge d’avoir eu pour fonction l’observation d’alignements.
Dans les temps anciens, l’observation du ciel Øtait l’apanage des prŒtres. Ceux-ci ont rapidement ap-
pris à distinguer les planŁtes des Øtoiles. La position des planŁtes Øtait utilisØe pour produire diverses
prophØties. C’est en MØsopotamie que l’on trouve les plus anciennes traces d’Øcriture, c’est donc de là
Øgalement que proviennent les premiŁres traces Øcrites d’astronomie. Les SumØriens avaient associØ un
dieu à chaque planŁte, pratique que l’on retrouve toujours dans la dØnomination des planŁtes. L’autre hØ-
ritage important de cette pØriode est l’usage du systŁme sexagØsimal, toujours en vigueur pour la mesure
des angles, en particulier pour les coordonnØes astronomiques.
L’apparition de l’astronomie en tant que science est l’oeuvre des Grecs. En particulier, Aristote (-
384,-322) a proposØ la premiŁre cosmologie, celle-ci Øtant basØe sur la gØomØtrie. La Terre Øtant placØe
au centre de l’Univers, le Soleil et les diffØrentes planŁtes Øtaient chacune xØes à une sphŁre tour-
nant en dessous de la voßte cØleste. Ce modŁle a ØtØ amØliorØ par PtolØmØe, en particulier avec l’ajout
d’Epicycles pour dØcrire correctement le mouvement des planŁtes. Ce modŁle cosmologique va perdurer
jusqu’au XVIe siŁcle. Cependant, le principal hØritage des Grecs dans l’astronomie moderne nous vient
d’Hipparque (-190,-120) qui a inventØ le systŁme de magnitude, classant les astres suivant leur lumino-
sitØ, attribuant une magnitude de 1 aux Øtoiles les plus brillantes et une magnitude de 6 aux Øtoiles les
moins brillantes. C’est à cause de cet usage que l’Øchelle des magnitudes est aujourd’hui encore inversØe.
Les Arabes ont, au cours du Moyen ´ge, retravaillØ l’ensemble des travaux des astronomes grecs ;
en particulier, ils ont pu constater bon nombre d’erreurs dans les ØphØmØrides hØritØes de PtolØmØe. Ces
erreurs sont dues au mouvement de prØcession de l’axe de la terre. On retrouve dans les annales arabes,
la mention de l’explosion en 1054 d’une supernova dans le Crabe. Ce phØnomŁne a complŁtement ØtØ
occultØ par les Ørudits europØens. Les astronomes arabes ont surtout popularisØ l’usage des instruments
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d’astronomie, en particulier de l’astrolabe, permettant alors d’avoir une mesure prØcise des coordonnØes
d’un astre. Cependant, l’astronomie arabe gure au rang des victimes de PtolØmØe. En effet, bien que les
savants arabes aient l’intuition de faire tourner la terre pour simplier la description du mouvement des
astres, ils s’y refusŁrent au motif qu’un oiseau quittant son nid dans le sens opposØ à la rotation de la
terre aurait une distance plus importante à parcourir pour y retourner1
Il a fallu attendre la Renaissance pour qu’enn Copernic ose s’attaquer au modŁle gØocentrique
de PtolØmØe, Copernic propose un univers hØliocentrique et explique que les mouvements des astres
sont en fait dus au mouvement de la Terre. Ses idØes sont reprises dans un traitØ : "De revolutionibus
orbium coelestium", publiØ en 1543 peu avant sa mort. Cependant, elles mirent beaucoup de temps à Œtre
acceptØes, en particulier par l’Inquisition. Ainsi l’astronome italien Giordano Bruno, ardent dØfenseur
du monde hØliocentrique, fut brßlØ en place publique pour hØrØsie en 1600.
L’ère de la raison
L’utilisation de la lunette astronomique, en 1609 par GalilØe, est une Øtape cruciale de l’histoire de
l’astronomie. Jusqu’à prØsent, l’observateur Øtait limitØ par la sensibilitØ de son oeil. La lunette permet
de gagner fortement en sensibilitØ, et donc d’observer des astres invisibles à l’oeil nu. GalilØe a pu ainsi
observer les satellites de Jupiter et constater leur mouvement de rotation autour de la planŁte, mettant à
mal la vision ptolØmØenne du monde. Cependant, ses travaux dØplurent à l’Église et l’oeuvre de GalilØe
fut mise à l’index. A la mŒme Øpoque, Kepler, partisan de la vision hØliocentrique de l’Univers eut l’idØe
de dØcrire les trajectoires des planŁtes non pas suivant des cercles mais suivant des ellipses.
En 1665, un jeune physicien anglais observe la chute d’une pomme. Mais c’est en 1687 que Newton
publie les Philosophiae naturalis principia mathematica, acte de naissance de la mØcanique moderne. A
partir des lois de la mØcanique, Newton parvient à retrouver les lois de Kepler. Cette oeuvre ouvre la voie
à une unication de la physique car pour Newton les astres obØissent aux mŒmes lois que les pommes
tombant d’un arbre.
L’autre contribution de Newton à l’astronomie est l’invention du tØlescope, rØsolvant par l’usage de
miroirs les problŁmes d’aberration chromatique rencontrØs avec des lunettes astronomiques basØes sur
des lentilles. La plupart des tØlescopes modernes sont basØs sur ce principe.
Le triomphe de la mØcanique cØleste date du XIXe siŁcle. En effet, c’est en Øtudiant les irrØgularitØs
dans l’orbite d’Uranus que Le Verrier prØdit, en 1846, l’existence et la position de la planŁte Neptune,
qui sera observØe à la position voulue quelques mois aprŁs. Suite à ce premier succŁs, Le Verrier a voulu
retenter l’exploit en expliquant les irrØgularitØs de l’orbite de Mercure par l’existence d’une planŁte,
nommØe Vulcain, situØe entre le Soleil et Mercure. Cette planŁte ne fut jamais observØe et le phØnomŁne
fut expliquØ par Einstein à l’aide de la relativitØ gØnØrale.
Ainsi, à la n du XIXe siŁcle, l’astronomie et plus gØnØralement la physique semblent terminØes : Selon
Lord Rayleigh, La physique était pratiquement terminée, qu’il y avait encore des constantes à mesurer,
un certain nombre de travaux à faire, mais qu’enfin toutes les grandes idées étaient obtenues ; il ne restait
guère que deux petites choses à examiner.
Les temps modernes
Le XXe siŁcle a donnØ tort à Rayleigh. En effet, les progrŁs thØoriques et expØrimentaux se sont en-
chainØes. En 1912, V. Hess monte en ballon avec un dØtecteur de particules et prouve alors, en mesurant
1J-P. Verdet, Histoire de l’astronomie ancienne et classique, puf
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l’augmentation des taux de comptage avec l’altitude, l’existence des rayons cosmiques. Ces rayons cos-
miques ont ØtØ utilisØs dans les annØes 30 par les physiciens des particules pour accØder à des Ønergies
supØrieures aux limites techniques de l’Øpoque et ont ainsi permis l’observation de nombreuses parti-
cules (e+,µ,pi,K,etc . . .). Les rayons cosmiques restent aujourd’hui un domaine d’Øtude important, car
leur origine n’a toujours pas ØtØ clairement expliquØe.
En 1915, Einstein publie la thØorie de la relativitØ gØnØrale liant alors la gravitation à la gØomØtrie.
Cette thØorie a permis d’expliquer l’orbite de Mercure, et a triomphØ lorsque Einstein a prØdit le dØpla-
cement apparent de la position des Øtoiles dß au Soleil, et que ce rØsultat fut observØ en 1919 lors d’une
Øclipse.
Friedmann et Lemaitre Øtablissent indØpendamment des modŁles d’univers en expansion, durant les an-
nØes 20. Cependant, Einstein Øtait un dØfenseur d’un univers statique, et avait pour cela proposØ une
constante cosmologique. Il a reconnu son erreur lorsque Hubble a, en 1929, Øtabli la relation entre la
distance des galaxies et leur vitesse d’Øloignement. Suite à cette contreverse la constante cosmologique
a ØtØ jetØe aux oubliettes d’oø elle n’est ressortie que rØcemment. Ces travaux marquent la naissance de
la cosmologie moderne.
De nouveaux messagers se sont ensuite ouverts aux astronomes, d’abord en descendant dans l’Øchelle
des Ønergies avec la radioastronomie. En 1933, Jansky, ingØnieur au laboratoire Bell, travaillant sur les
communications radios transatlantiques, observe un bruit avec une pØriode correspondant à un jour si-
dØral, il en dØduit alors l’origine extra-terrestre du signal. Cependant, la radioastronomie s’est vraiment
dØveloppØe aprŁs la seconde guerre mondiale. En particulier, l’observation de la raie à 21cm a permis de
cartographier le gaz contenu dans le milieu interstellaire.
C’est à nouveau en voulant dØvelopper des antennes de tØlØcommunication que Penzias et Wilson Øga-
lement employØs par le laboratoire Bell mettent en Øvidence le fond diffus cosmologique à 3K. L’obser-
vation de celui-ci et en particulier la dØtection d’anisotropies par COBE dans les annØes 90 a permis de
contraindre les modŁles cosmologiques et transformer la cosmologie en science de prØcision.
A partir des annØes 60, on a commencØ à utiliser des messagers avec une Ønergie de plus en plus
haute, d’abord avec des rayons X, permettant d’observer le gaz chaud du milieu intergalactique, mais
Øgalement le rayonnement synchrotron issu des rØgions oø rŁgnent des champs magnØtiques importants.
Puis à plus haute Ønergie, avec des rayons gamma, d’abord avec des tØlescopes spatiaux tel que CGRO,
puis avec des instruments à terre tels que HESS. Cette astronomie à haute Ønergie permet d’observer
les phØnomŁnes violents dans l’Univers mais donne Øgalement des indices sur l’origine des rayons cos-
miques.
Les neutrinos cosmiques ont ØtØ observØs dans un premier temps pour rØpondre à des prØoccupations
de physiciens des particules. Cependant, deux sources astrophysiques ont ØtØ dØtectØes : le Soleil, dont
le ux mesurØ Øtait insufsant par rapport aux modŁles thØoriques, et surtout la supernova SN 1987A,
premier et pour l’instant seul objet extragalactique observØ avec un messager autre que le photon. Ces
deux dØcouvertes ont lancØ de nombreux projets de dØtection de neutrinos cosmiques, nous y reviendrons
plus tard.
En ce dØbut de vingt-et-uniŁme siŁcle, personne n’oserait prØtendre que l’astrophysique est termi-
nØe, bien au contraire. On parle d’agrandir les instruments existants, et ce, dans toutes les gammes de
frØquences. Bien que l’accØlØration des rayons cosmiques de basse Ønergie soit en passe d’Œtre comprise,
le mystŁre reste entier pour les ultra-hautes Ønergies. En cosmologie, bien que l’on soit capable de rØali-
ser des mesures de prØcision, on n’arrive toujours pas à comprendre le type de nouvelle physique induite
par ces observations. Le futur nous rØserve certainement des surprises . . .
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CHAPITRE 1
Rayons cosmiques et neutrinos
Juste un pli
Champ unitaire
chante-moi l’univers
chante-moi l’éther
au-delà de toute substance
I. A. Maréchal, À l’Øcoute, 1988
L’astronomie neutrino a pour objectif l’observation de neutrinos cosmiques. L’observation de neutrinos
Ømis par des objets astrophysiques pourra apporter des informations sur les mØcanismes de physique
au sein de ces sources. En ce sens, le neutrino est un messager complØmentaire aux autres messagers
astrophysiques. Le lien est particuliŁrement fort avec l’astronomie gamma de haute Ønergie car tout
comme les rayons gamma, les neutrinos sont produits par des mØcanismes de physique des particules.
C’est pourquoi on regroupe l’astronomie neutrino avec l’astronomie gamma et la physique des rayons
cosmiques dans une nouvelle branche de la physique appelØe la physique des astroparticules.
Dans cette partie, nous allons prØsenter un bref rØsumØ des connaissances en physique des rayons
cosmiques. Nous allons Øgalement dØcrire les propriØtØs des neutrinos qui vont avoir une inuence sur
l’utilisation de ceux-ci comme messagers astrophysiques. Enn, nous allons prØsenter quelques phØno-
mŁnes astrophysiques susceptibles de produire des neutrinos.
1.1 Un peu de physique des rayons cosmiques
1.1.1 Le ux de rayons cosmiques à terre
Les rayons cosmiques ont ØtØ mis en Øvidence en 1912 par V. Hess. Il s’agit de noyaux atomiques
et d’Ølectrons provenant de l’espace avec des Ønergies allant de quelques keV jusqu’à des Ønergies su-
pØrieures à plusieurs centaines d’EeV. Un certain nombre de sources potentielles ont ØtØ proposØes, bien
qu’aux plus hautes Ønergies leur origine reste mystØrieuse. Le ux de rayons cosmiques a ØtØ mesurØ
ainsi que sa composition. Les mesures ont ØtØ rØalisØes pour les particules de basses Ønergies par dØtec-
tion directe à l’aide de ballons et de satellites. Tandis que pour les hautes Ønergies, la gerbe produite dans
l’atmosphŁre par le rayon cosmique primaire est dØtectØe à l’aide de rØseaux de dØtecteurs en surface.
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Le spectre de rayons cosmiques est reprØsentØ sur la gure (1.1) Il peut Œtre paramØtrØ par la loi de
puissance suivante :
dN
dE ∼ E
−γ avec :


γ = 2.7 10 GeV < E < 107 GeV
γ = 3.0 107 GeV < E < 1010 GeV
γ = 2.7 E > 1010GeV
Ce spectre a deux points d’inexion, le premier est appelØ le genou et se trouve à une Ønergie d’environ
1016 eV. Le second est appelØ la cheville et se trouve à une Ønergie d’environ 1019 eV. On considŁre
gØnØralement que les rayons cosmiques ayant une Ønergie infØrieure au genou sont d’origine galactique
tandis que ceux ayant une Ønergie au delà de la cheville sont d’origine extragalactique. En effet, l’Ønergie
des particules à la sortie d’un objet dØpend de la taille de l’objet et de la nature de son champ magnØtique.
Cela permet de dØnir des gammes d’Ønergies en fonction du type de source. Pour les basses Ønergies,
des sources de type galactique tel que des rØmanences de supernova peuvent correspondre. Pour ce qui
est des plus hautes Ønergies, il faut des sources Øtendues telles que les jets relativistes induits par les
noyaux actifs de galaxie. Le spectre mesurØ à terre est dß à deux phØnomŁnes : l’accØlØration à la source,
puis la propagation, nous allons dØcrire ces deux phØnomŁnes dans la suite.
1.1.2 AccØlØration des rayons cosmiques
Le mØcanisme de Fermi[1] a ØtØ proposØ pour expliquer l’accØlØration des rayons cosmiques. Ce
mØcanisme reste à la base de la plupart des scØnarios d’accØlØration proposØs.
Nous allons d’abord prØsenter ici une version simple de ce modŁle[2]. Soit un plasma de particules
chargØes, ce plasma contient des perturbations magnØtiques, une particule d’Ønergie E1 dans le rØfØrentiel
de la galaxie, croise une perturbation avec un angle θ1 par rapport à la direction de celle-ci, son Ønergie
dans le rØfØrentiel de la perturbation est obtenue par transformation de Lorentz :
E ′1 = γE1(1−βcos(θ1)) (1.1)
oø γ est le facteur de Lorentz et β = v/c est la vitesse de la perturbation dans le rØfØrentiel galactique.
Dans le nuage magnØtique, la particule est dØviØe, elle en sort donc avec un angle θ2. Son Ønergie dans
le rØfØrentiel de la galaxie est alors :
E2 = γE ′2(1+βcos(θ′2)) (1.2)
oø E2 est l’Ønergie de la particule à la sortie de la rØgion perturbØe. Comme la force magnØtique ne
travaille pas, on a E ′1 = E ′2. On peut alors calculer le gain d’Ønergie à chaque choc avec la perturbation :
∆E
E =
β(cos(θ′2)− cos(θ1))+β2(1− cos(θ1)cos(θ′2))
1−β2 (1.3)
À chaque collision, la particule gagne alors de l’Ønergie. On va dØnir ξ tel que le gain d’Ønergie soit
∆E ≡ ξE . AprŁs n interactions avec une perturbation du champ magnØtique, une particule d’Ønergie
initiale E0 aura une Ønergie donnØe par :
En = E0(1+ξ)n (1.4)
Cette particule a une probabilitØ Pe de quitter la rØgion d’accØlØration à chaque interaction soit une
probabilitØ de rester dans le milieu de (1−Pe)n aprŁs n interactions. Le nombre d’interactions, n, pour
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FIG. 1.1  Spectre de rayons cosmiques
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obtenir une Ønergie E est donnØe par :
n =
ln( EE0 )
ln(1+ξ) (1.5)
Le nombre de particules avec une Ønergie supØrieure à E est donnØ par :
N(> E) ∝
∞
∑
m=n
(1−Pe)m = (1−Pe)
n
Pe
(1.6)
En combinant (1.5) et (1.6), on obtient :
N(> E) ∝ 1Pe
(
E
E0
)−γ (1.7)
avec
γ =
ln
(
1
1−Pe
)
ln(1+ξ) '
Pe
ξ (1.8)
En dØrivant (1.7) on trouve alors que le spectre de rayons cosmiques suit une loi de puissance ayant un
indice spectral −γ− 1, ce qui correspond à ce qui est observØ expØrimentalement. Suivant le type de
choc, deux cas sont possibles :
Soit il s’agit d’un front d’onde de choc : tel que celui qu’on peut rencontrer suite à une explosion de
supernova, la particule va alors en quelque sorte Œtre poussØe par le choc. À l’interface entre un milieu
calme se dØplaçant à la vitesse −u1 et un milieu choquØ se dØplaçant à la vitesse V = −u1 + u2, la
probabilitØ qu’une particule interagisse avec le choc en fonction de son angle est donnØe par :
dn
d cos(θ′2)
= 2cos(θ′2), 0 ≤ cos(θ′2)≤ 1 (1.9)
Le ux de particules Øtant isotrope dans le plan, on a :
< cos(θ′2) >= 2/3 (1.10)
L’Øquation (1.3) devient alors :
< ∆E >2
E1
=
β(2/3− cos(θ1)+β2(1−2/3cos θ1)
1−β2 (1.11)
On va maintenant moyenner cos(θ1). La probabilitØ d’interaction avec le front d’onde est à nouveau la
projection dans le plan d’un ux isotrope :
dn
d cos(θ1)
, −1 ≤ cos(θ1)≤ 0 ⇒ (1.12)
< cos(θ1) >=−2/3 (1.13)
en injectant ce rØsultat dans l’Øquation (1.11), on obtient alors :
< ξ >≡< ∆EE >=
4/3β+β2(1+4/9)
1−β2 ∼ 4/3β = 4/3
u1−u2
c (1.14)
On a alors un mØcanisme de premier ordre dit Fermi-I.
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Dans le cas d’interactions avec des perturbations locales : la particule subit alors de multiples dif-
fusions sur des chocs dans le milieu interstellaire. On va faire un raisonnement similaire au prØcØdent.
Pour cela, nous allons estimer la valeur moyenne de cosθ′2 et cosθ1. Il n’y a pas de direction privilØgiØe
pour l’interaction avec un nuage de gaz ionisØ :
dn
d cosθ′2
= constante, −1 ≤ cos θ′2 ≤+1⇒ (1.15)
< cosθ′2 >= 0 (1.16)
L’Øquation (1.3) devient alors
< ∆E >
E =
β2−βcos(θ1)
1−β2 (1.17)
La probabilitØ que la particule entre dans un nuage dØpend de la vitesse relative, V , du nuage par
rapport à la particule :
dn
d cos θ1
=
c−V cos θ1
2c , −1 ≤ cosθ1 ≤ 1⇒ (1.18)
< cosθ1 >=−V/3 (1.19)
En injectant (1.19) dans (1.17) on obtient alors :
< ξ >≡< ∆EE >=
β2 +1/3β2
1−β2 −1∼ 4/3β
2 (1.20)
On a un mØcanisme du second ordre dit Fermi-II.
Nous allons estimer l’indice spectral à la source des rayons cosmiques à l’aide de l’Øquation (1.8).
nous avons dØja estimØ ξ, il nous reste à estimer Pe. Pour cela, nous allons projeter un ux isotrope de
rayons cosmiques de densitØ ρCR sur une onde de choc plane1 :
Z 1
0
d cos θ
Z 2pi
0
dφcρCR
4pi
cosθ = cρCR
4
(1.21)
Le taux de convection en aval du choc est ρCR×u2 on a donc :
Pe =
4u2
c (1.22)
en injectant ce rØsultat dans (1.8), on obtient :
γ = Peξ =
3
u1
u2 −1
(1.23)
Nous allons maintenant introduire les relations de Rankine-Hugoniot, donnant, dans le rØfØrentiel de
l’onde de choc, la vitesse en amont (u1) et en aval (u2) du choc :
u1
u2
=
γ+1
γ−1+2M−21
(1.24)
1Nous allons faire l’estimation pour un mécanisme de Fermi du premier ordre.
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(a) Fermi-I (b) Fermi-II
FIG. 1.2  MØcanisme de Fermi
oø γ est le coefcient adiabatique du milieu valant 5/3 dans le cas d’un gaz parfait monoatomique
et M1 = u1/uson est le nombre du Mach. Si M1 >> 1, dans le cadre d’un gaz parfait monoatomique,
l’Øquation (1.24) devient :
r ≡ u1u2 ∼
γ+1
γ−1 = 4 (1.25)
En utilisant ce rØsultat dans (1.23), on obtient γ = 1, les rayons cosmiques sont Ømis par la source avec un
indice spectral −γ−1 soit un indice spectral de l’ordre de −2, ce qui est proche de la valeur attendue.
On peut dØmontrer que l’Ønergie maximale dans une source est donnØe par :
Emax ∼ 3u120c ZeB(u1TA) (1.26)
oø TA est le temps d’accØlØration de la particule, il dØpend de la taille de la source L, B est le champ
magnØtique de la source. On peut donc faire l’approximation :
Emax ∝ BL (1.27)
Cette relation est reprØsentØe sur la gure (1.3) appelØe diagramme de Hillas. On y reprØsente les carac-
tØristiques des principales sources dans le plan (L,B), ce qui permet de visualiser l’Ønergie maximale des
rayons cosmiques pour les diffØrentes sources.
La désintégration de particules lourdes, peut Øgalement produire des rayons cosmiques de haute
Ønergie. De telles particules pourraient avoir ØtØ produites à la n de l’ination[3][4]. Il peut s’agir
soit de dØfauts topologiques, soit de particules reliques de phØnomŁnes ayant eu lieu aux Ønergies de
grande unication. On parle alors de scØnario top-down. La contribution d’une telle composante pourrait
expliquer la cheville dans le spectre de rayons cosmiques[5].
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FIG. 1.3  Diagramme de Hillas : les lignes reprØsentent l’ensemble des paramŁtres permettant d’accØ-
lØrer une particule à une Ønergie donnØe. On peut alors constater qu’il est difcile de trouver des sources
compatibles avec les plus hautes Ønergies, d’autant plus qu’il faut que le mŒme mØcanisme puisse accØ-
lØrer des particules à des basses Ønergies.
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1.1.3 Propagation des rayons cosmiques
Une fois Ømis, les rayons cosmiques diffusent sur les inhomogØnØitØs du champ magnØtique dans
le milieu galactique ou extra-galactique. Cette propagation va modier le spectre des rayons cosmiques.
Plusieurs mØcanismes rendent cette propagation complexe[2] :
- La rØaccØlØration (ou le freinage) par interaction avec le champ magnØtique ambiant.
- La convection due au mouvement de l’environnement.
- La dØsintØgration des particules ( en particulier des noyaux lourds ) et la fragmentation de celles-ci.
En prenant en compte le terme de diffusion, on obtient une Øquation du type :
∂ψ
∂t = q(~r, p)︸ ︷︷ ︸
1
+~∇ · (Dxx~∇ψ−~Vψ)︸ ︷︷ ︸
2
+
∂
∂p p
2Dpp
∂
∂p
1
p2 ψ︸ ︷︷ ︸
3
− ∂∂p
(
pψ− p3 (
~∇ ·~V )ψ
)
︸ ︷︷ ︸
4
−( 1
τ f
+
1
τr
)Ψ︸ ︷︷ ︸
5
(1.28)
oø ψ est la densitØ de particules, q(r, p) est le terme de source, Dxx est le coefcient de diffusion
spatiale,V est la vitesse de convection. La rØaccØlØration est vue comme une diffusion dans l’espace
des impulsions de coefcient Dpp. p reprØsente les gains et pertes d’Ønergie. Enn τ f est le temps de
fragmentation tandis que τr est le temps de dØsintØgration radioactive. Les termes peuvent donc se dØ-
composer ainsi :
1 un terme de source.
2 un terme de diffusion.
3 un terme de rØaccØlØration.
4 un terme de convection.
5 un terme de fragmentation et de dØsintØgration.
La rØsolution exacte de cette Øquation est complexe. Plusieurs approches ont ØtØ dØveloppØes pour rØ-
soudre ce problŁme :
Le modèle de la boîte qui fuit est une approche analytique, qui Øtait trŁs utilisØe. Dans ce modŁle, les
rayons cosmiques se propagent librement dans un volume de connement, avec une probabilitØ constante
de s’en Øchapper. Le terme de diffusion (2) de l’Øquation (1.28) devient alors −Ψ/τesc oø τ−1esc est la
probabilitØ d’Øvasion par unitØ de temps, τesc correspond au temps passØ par le rayons cosmique dans le
volume de connement. Si l’on se place à l’Øquilibre ( ∂Ψ∂t = 0), en nØgligeant les termes de rØaccØleration
et de convection, l’Øquation (1.28) devient alors :
Ψ
τesc
= q(~r, p)− ( 1
τ f
+
1
τr
)Ψ (1.29)
On peut Øgalement dØnir :
λesc = ρβcτesc (1.30)
comme la quantitØ de matiŁre rencontrØe par une particule se propageant à la vitesse βc. Cette variable a
ØtØ paramØtrØe en fonction de la rigiditØ magnØtique R du rayon cosmique incident, à l’aide de mesures
expØrimentales sur les rapports secondaire sur primaire, on peut utiliser[6]
λesc = βcρτR = 1.8gcm−2
(
4
R
)δ
, R > 4GeV (1.31)
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avec δ = 0.6. En nØgligeant la fragmentation, on peut alors Øcrire (1.29) sous la forme
Ψ(E) = q(E)× τesc (1.32)
Par consØquent si une source Ømet avec un spectre du type E−γ−1, le spectre observØ sera de la forme
E(−γ−1)−δ. On obtient ainsi un spectre ayant un indice spectral conforme aux observations expéri-
mentales.
Les méthodes numériques : La simplication prØcØdente permet de comprendre les grandes lignes
de la propagation des rayons cosmiques, et d’obtenir des rØsultats cohØrents avec les mesures expØri-
mentales. Pour obtenir des rØsultats plus prØcis, il est fait usage de mØthodes numØriques. Par exemple,
GALPROP[7] qui est capable de simuler la propagation des rayons cosmiques dans une galaxie en 3D,
en prenant en compte l’ensemble des effets dØcrits dans l’Øquation (1.28). Ce code sort alors des distri-
butions rØalistes en ce qui concerne les ux mesurØs.
Les contraintes expérimentales proviennent en particulier des mesures des rapports secondaire/primaire.
En effet, l’astrophysique stellaire nous permet de savoir quels sont les ØlØments naturellement produits
par les sources potentielles de rayons cosmiques. Les autres ØlØments sont donc produits par l’interaction
d’un rayon cosmique avec le milieu interstellaire. Ainsi le rapport B/C est particuliŁrement bien mesurØ
et contraint les paramŁtres de propagation. Plusieurs expØriences cherchent à mesurer prØcisØment les
rapports antimatière/matière, en particulier le satellite PAMELA[8] qui vole depuis juin 2006, et vise à
Øtudier les positrons et les anti-noyaux lØgers ( flp, flHe etc. . .). La Station Spatiale Internationale devrait
Øgalement trŁs bientôt recevoir le dØtecteur AMS[9] qui cherche Øgalement à dØtecter des anti-protons.
L’ensemble de ces mesures impose dØjà des contraintes fortes sur les paramŁtres de l’Øquation de propa-
gation.
Coupure GZK
A ultra-haute Ønergie (E > 1019eV ), la section efcace d’interaction proton-photon devient grande.
Donc, la probabilitØ qu’un proton cosmique interagisse avec un photon du fond cosmologique devient
Øgalement importante et limite la distance que peut parcourir une particule[10]. De fait, à ces Ønergies,
l’univers devient opaque aux protons. Ce phØnomŁne est appelØ coupure GZK2.
À cause de ce phØnomŁne, une particule avec une Ønergie supØrieure à 1020eV ne peut parcourir une
distance supØrieure à 100Mpc. Or aucune source aussi proche de nous ne semble capable d’accØlØrer des
particules à une telle Ønergie. La non observation de cette coupure serait alors un signe de nouvelle phy-
sique. L’expØrience AGASA, basØe sur la dØtection en surface des particules composant la gerbe issue
de l’interaction du rayon cosmique avec l’atmosphŁre a annoncØ avoir dØtectØ des ØvØnements avec une
Ønergie supØrieure à la coupure GZK[11]. Cependant l’expØrience HIRES, basØe sur la dØtection de la
lumiŁre de uorescence induite par la gerbe due à l’interaction du rayon cosmique primaire dans l’at-
mosphŁre, n’a pas observØ de tels ØvØnements[12]. L’expØrience Auger visant à construire un dØtecteur
de rayons cosmiques de grande taille (3000km2) devrait permettre de conclure cette controverse. Cette
expØrience a des rØsultats compatibles avec la coupure GZK [13].
2Du nom se ses inventeurs : Greizen-Zatsepikn-Kuzmin.
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1.2 Un peu de physique du neutrino
1.2.1 Production de neutrinos cosmiques de haute Ønergie
Les neutrinos cosmiques sont gØnØralement produits3 lors d’interactions proton-proton dans une
source astrophysique4 . Cette interaction produit gØnØralement un pion chargØ qui se dØsintŁgre suivant
la chaîne suivante : {
pi+/pi−→ µ+/µ−+νµ/νµ suivie de
µ+/µ−→ e+/e−+νµ/νµ +νe/νe
donnant alors deux neutrinos muoniques et un neutrino Ølectronique. Dans le cas oø un kaon est produit,
celui-ci se dØsintŁgre le plus souvent soit directement en muon, soit en pion produisant alors les mŒmes
neutrinos que dans le cas du pion. La contribution des autres particules produites est nØgligeable[14]. La
dØsintØgration du muon joue donc un rôle important dans le ux de neutrinos ainsi produits, une Øtude
de celle ci est prØsentØe dans l’annexe A.
Lien avec l’astronomie gamma
L’interaction entre deux protons peut Øgalement donner un pion neutre. Celui-ci se dØsintŁgre alors
suivant le processus suivant :
pi0 → 2γ
produisant alors des photons gamma. Le rapport pi0/pi± dans les interactions proton-proton Øtant connu,
il est donc possible d’extrapoler des ux Øventuels de neutrinos à partir des ux photons gamma mesurØs.
NØanmoins, une telle extrapolation est plus complexe car des photons gamma sont Øgalement produits
lors des processus suivants :
- Rayonnement synchrotron d’Ølectrons dØviØs par un champ magnØtique.
- Bremsstrahlung produit principalement par le freinage d’Ølectrons de haute Ønergie dans le milieu
interstellaire.
- Diffusion Compton inverse dans laquelle un Ølectron de haute Ønergie interagit soit avec un photon
du fond diffus cosmologique (CMB), soit avec un photon infrarouge.
Il s’agit nØanmoins de processus ØlectromagnØtiques ne mettant pas de hadrons en jeu. La simple ob-
servation de rayons gamma ne permet donc pas facilement de discriminer une source accØlØrant des
Ølectrons d’une source accØlØrant des hadrons. L’observation de neutrinos Ømis par une source cosmique
serait alors une preuve agrante de l’existence d’un mØcanisme d’accØlØration hadronique.
1.2.2 Propagation du neutrino et oscillations
Une source de neutrinos devrait produire deux fois plus de neutrinos muoniques que de neutrinos
Ølectroniques. Cependant les oscillations de neutrinos ont ØtØ observØes[17]. Par consØquent, les neu-
trinos sont massifs et les Øtats propres de saveurs sont diffØrents des Øtats propres de masse. Dans ce
paragraphe, nous allons dØcrire les oscillations de neutrinos.
3On s’intéresse exclusivement aux neutrinos de haute énergie. Des neutrinos de basse énergie sont produits par les réactions
de fusion nucléaire dans les étoiles, ou par désintégration bêta inverse lors de l’explosion d’une supernova.
4Des mécanismes similaires ont lieu lors de l’arrivé d’un rayon cosmique dans l’atmosphère, on parle alors de neutrinos
atmosphériques.
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Oscillations de neutrinos dans le vide : Formalisme général
On considŁre les saveurs να comme une superposition d’Øtats propres de masse νi dØcrits par une
matrice de mØlange Uαi :
να = ∑
i
Uαiνi
Aussi, la probabilitØ P qu’une saveur α se transforme en une saveur β aprŁs une distance L à une Ønergie
E est donnØe par :
P(α→ β) = δαβ−4 ∑
i> j
ℜ(U∗αiUβiUα jU∗β j)sin2(∆m2i jL/4E)+2BCP (1.33)
Oø BCP est un terme de violation CP donnØ par la relation suivante :
BCP = ∑
i> j
ℑ(U∗αiUβiUα jU∗β j)sin(∆m2i jL/2E)
Et ∆m2i j = m2i −m2j est la diffØrence des masses au carrØ entre les Øtats propres de masse. Enn, dans le
cas des antineutrinos, on remplace U →U ∗ et on a alors :
P(α→ β) = P( flβ→ flα)
Matrice de Mélange
On peut exprimer U en utilisant des angles de mØlange entre les diffØrents Øtats propres de saveur
θ12, θ23 et θ13, ainsi qu’une phase reprØsentant la violation CP δ telle que5 :
U =

 c12c13 s12c13 s13e−iδ−s12c23− c12s23s13eiδ c12c23− s12s23s13eiδ s23c13
s12s23− c12c23s13eiδ −c12s23− s12c23s13eiδ c23c13


oø ci j reprØsente le cosinus de l’angle de mØlange θi j et si j reprØsente le sinus de ce mŒme angle. δ est
une phase prenant en compte la violation CP.
Mesure des angles de mélange
Pour mesurer les angles de mØlange, on utilise les trois sources de neutrinos facilement accessible au
physiciens
- Le Soleil, source historique de neutrinos, produit des νe qui oscillent en d’autres saveurs au cours
de leur propagation. La distance parcourue par le neutrino correspond à une unitØ astronomique.
Les neutrinos solaires permettent de rØaliser des mesures sur θ12
- Les neutrinos atmosphØriques : ils sont produits par l’interaction de rayons cosmiques dans l’at-
mosphŁre, on dispose alors de νµ. En se propageant, ces neutrinos vont osciller principalement en
ντ nous informant sur l’angle θ23. La distance parcourue par ceux ci peut Œtre extrapolØe à l’aide
de l’angle zØnithal du neutrino incident. Des oscillations ont clairement ØtØ mises en Øvidence dans
ce contexte par l’expØrience Super-Kamiokande[22].
5On présente ici la matrice de mélange pour des neutrinos de Dirac.
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- Les centrales nuclØaires : elles produisent de nombreux νe, qu’il est possible de dØtecter. Deux
options sont possibles : l’installation d’un dØtecteur dans une rØgion avec une forte densitØ de
centrales nuclØaires permet alors de faire des mesures avec plusieurs distances, c’est ce que fait
l’expØrience KAMLAND[19] en protant de la forte densitØ de centrales nuclØaires au Japon. Il est
aussi possible d’installer un dØtecteur à une faible distance du rØacteur ce qui permet de disposer
d’un ux important. C’est par exemple la disposition choisie par l’expØrience Double Chooz[20].
Ces expØriences visent principalement à mesurer l’angle θ13.
Les valeurs expØrimentales des paramŁtres sont alors[21] :
sin2(2θ12) = 0.86+0.03−0.04
∆m221 = (8+0.4−0.3)×10−5eV 2
sin2(2θ23) > 0.92
∆m232 = 1.9 à 3.0×10−3eV 2
sin2(2θ13) < 0.19
Approximation pour une source lointaine
Dans un cadre astrophysique, on peut considØrer que la source est lointaine. Dans ce cas, on peut
considØrer que le sinus se moyenne et faire l’approximation sin2(∆m2i jL/2E) ∼ 0.5 ; l’Øquation (1.33)
devient alors
P(α→ β) = ∑
i
|Uαi|2|Uβi|2
La probabilitØ de transition devient alors :
P∼

 0.59 0.21 0.210.21 0.4 0.4
0.21 0.4 0.4


On multiplie alors le ux initial par un coefcient constant.
Conséquence sur le flux observé
AprŁs propagation, la rØpartition entre saveurs de neutrinos est donc modiØe. La principale consØ-
quence est l’apparition de neutrinos tau et la rØduction du nombre de neutrinos muoniques. Si l’on ne
s’intØresse qu’au neutrino muonique, le ux observable serait environ deux fois plus petit que le ux
Ømis.
La gure (1.4) reprØsente la probabilitØ de survie d’un neutrino ØlØctronique, pour les sources astro-
physiques celle-ci devient constante, on peut Øgalement y observer l’inuence de l’incertitude sur θ13.
Les expØriences voulant mesurer cet angle doivent se placer à une distance de la source correspondant à
la premiŁre perte pour qu’un effet soit visible, ce qui explique la difcultØ de la mesure.
20
1.3 Sources ponctuelles de neutrinos 21
L(km)/E(GeV)1 10
210 310 410 510 610
Pr
ob
ab
ili
ty
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
=0 deg13θ
=9 deg13θ
 )eν → eνP(
FIG. 1.4  probabilitØ de survie d’un neutrino ØlØctronique en fonction de L/E pour deux valeurs diffØ-
rente de θ13
1.2.3 Les questions ouvertes
La masse, sa valeur, sa hiérarchie et son origine.
Les oscillations de neutrinos dØpendent des diffØrences de masses (entre les diffØrentes saveurs de
neutrinos) au carrØ. Par consØquent, de telles expØriences ne donnent pas accŁs aux informations sur
la masse absolue du neutrino. Celle ci est accessible par la mesure du spectre de dØsintØgration du
tritium[23]. Enn, le fait que le neutrino ait une masse trŁs faible demande à ce que le neutrino ait
un couplage de Yukawa anormalement faible. C’est pourquoi d’autres mØcanismes sont invoquØs pour
expliquer la petitesse de la masse du neutrino, en particulier le mØcanisme dit de see saw[24].
Dirac ou Majorana ?
Le neutrino est le seul fermion neutre. Il peut par consØquent Œtre dØcrit par un spineur de Dirac ou par
un spineur de Majorana. Dans le second cas, le neutrino serait Øgalement son anti-particule. Un neutrino
de Majorana serait identiable par une double dØsintØgration bŒta sans neutrino. Plusieurs expØriences
cherchent à mettre en Øvidence ce phØnomŁne, en particulier NEMO3 [25] au tunnel du FrØjus, ainsi
que Heidelberg-Moscow [26] au Gran Sasso, qui prØtend avoir mis en Øvidence le phØnomŁne recherchØ
[27].
1.3 Sources ponctuelles de neutrinos
1.3.1 Sources galactiques
Le plan galactique contient de nombreuses sources Øventuelles de neutrinos de hautes Ønergies. Ces
sources Øtant relativement proches, le ux Ømis par celles-ci est sufsamment important pour Œtre dØtectØ
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(a) Visible ( Hubble ) (b) X ( Chandra)
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FIG. 1.5  RØmanence de supernova formant la nØbuleuse du Crabe, dans le visible ( à gauche ) et en
rayons X (au centre ), et (à droite) spectre gamma observØ par HEGRA[31]. On peut alors constater que
des particules sont accØlØrØes à haute Ønergie dans ce type d’objet, cependant, l’astronomie gamma ne
permet pas de trancher entre une accØlØration de hadrons ou de leptons
sur Terre.
Reste de Supernova
AprŁs l’explosion d’une supernova, l’enveloppe de gaz ØjectØ forme une rØmanence. Ce gaz est ØjectØ
sous forme ionisØe. On a donc des ondes de choc magnØtiques donnant alors les conditions pour que le
mØcanisme de Fermi s’applique. De plus, de tels objets produisent des rayons gammas de hautes Ønergies
ce qui est un indice fort en faveur de l’accØlØration de hadrons en leur sein[29]. La gure (1.5) reprØsente
la rØmanence de la Supernova du Crabe ayant explosØ en 1054. Le pulsar se trouvant au centre de celle-ci
est bien visible sur la vue en X, enn, le spectre de rayons gammas Ømis par cet objet montre que des
particules y sont accØlØrØes au delà du TeV . L’accØlØration de rayons cosmiques se fait dans la coquille
de la supernova lors des collisions avec l’onde de choc dße a l’explosion. Les observations rØcentes en
astronomie gamma permettent de supposer que ce sont bien des hadrons qui sont accØlØrØs dans ces
objets[30]. Cependant, l’observation de neutrinos permettrait de trancher de maniŁre non ambiguº.
Microquasar
Les microquasars sont des systŁmes binaires dont l’un des partenaires est un objet compact (Øtoile
à neutron, trou noir). Ces systŁmes ont des caractØristiques similaires aux quasars  disque d’accrØtion
et jet de particules relativistes  mais sont d’une taille plus petite. Ils sont dØtectables principalement en
radio, mais Øgalement en X et en gamma. De telles sources devraient Øgalement accØlØrer des rayons
cosmiques suivant un mØcanisme de Fermi et donc produire des neutrinos[32].
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(a) Radio et Visible ( Hubble ) (b) X ( Chandra)
FIG. 1.6  Exemple de galaxie active vue dans plusieurs longueurs d’onde. On voit bien les lobes radio
oø des particules sont accØlØrØes, le disque d’accrØtion typique de la topologie de ce genre d’objet. Enn
l’image prise en rayons X (à droite) conrme que des mØcanismes d’accØlØration de particules ont lieu
dans le coeur de ce type d’objet.
Sources sans contrepartie optique
RØcemment l’expØrience HESS a mis en Øvidence des sources Ømettant des rayons gammas de haute
Ønergie, sans contrepartie optique dans d’autre longueurs d’onde[33]. Le fait que ces sources Ømettent
des rayons γ de hautes Ønergies, sans contrepartie optique, peut impliquer un mØcanisme d’accØlØration
purement hadronique au sein de ces objets. Quoi qu’il en soit l’observation ou la non-observation  de
neutrinos Ømis par ces sources apportera de prØcieuses informations quant à la nature de celles-ci.
1.3.2 Sources extra-galactiques
Le ux Øtant inversement proportionnel au carrØ de la distance, seuls les phØnomŁnes extra-galactiques
les plus lumineux pourront Øventuellement Œtre dØtectØs. Citons en particulier :
Blazars
Les Blazars sont une classe de galaxies actives dont la luminositØ peut varier de plus de deux ordres
de grandeur en quelques jours. Ces objets sont, semble-t-il, de la mŒme famille que les quasars et ont
une topologie avec disque d’accrØtion et jet de particules relativistes à de grandes Øchelles donnant alors
de gros lobes dØtectables en radioastronomie. Les observations en astronomie gamma[34] permettent de
penser que des particules y sont accØlØrØes au delà du TeV. La gure (1.6) reprØsente la galaxie NGC4261
qui est un exemple de galaxie active. On voit bien les deux lobes radios, le disque d’accrØtion dans le
visible, enn l’image en rayons X conrme qu’il y a accØlØration de particules chargØes.
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FIG. 1.7  Cartes, en coordonnØes galactiques des sources, de rayons gammas Ømis avec une Ønergie
supØrieure au TeV . On a reprØsentØ la visibilitØ de ces sources pour un dØtecteur installØ en mer MØditer-
ranØe, le gris foncØ correspond à plus de 75% de visibilitØ, le gris clair à entre 25 et 75 % de visibilitØ, et
la rØgion en blanc n’est pas vue. Une ligne indique Øgalement la dØmarcation entre les sources visibles
du pôle sud et invisibles depuis cette position.
Sursauts gamma
Ce sont des phØnomŁnes trŁs brefs (typiquement de quelques secondes), au cours desquels un ux
gamma trŁs important est Ømis. De tels phØnomŁnes ont lieu plusieurs fois par semaine. Il semble que
ces phØnomŁnes soient liØs à des explosions d’hypernovae lointaines ou à des effondrements de systŁmes
binaires formØs d’objets compacts. Au cours de tels ØvØnements, il est fort probable qu’un ux important
de neutrinos de haute Ønergie soit Ømis[35]. De plus, il existe dØsormais tout un rØseau de veille visant à
transmettre des alertes lors d’une dØtection, le plus souvent faite par satellite.
An d’avoir une estimation de la visibilitØ des diffØrentes sources que nous avons observØes, la gure
(1.7) reprØsente, en coordonnØes galactiques, les sources Ømettant des rayons gamma avec une Ønergie
supØrieure au TeV . La majoritØ de ces sources se trouve dans le plan galactique. Quelques noyaux actifs
de galaxies ont ØtØ observØs, les sources extra-galactiques sont cependant attØnuØes à haute Ønergie à
cause de l’interaction des photons gamma dans le milieu inter-galactique.
1.3.3 Particules exotiques et matiŁre noire
Depuis les annØes 30[36], on sait que si l’on applique les lois de la dynamique newtonienne aux
galaxies et amas de galaxies an d’en calculer la masse, on trouve une masse largement supØrieure aux
estimations faites à partir de la matiŁre visible. Jusqu’à prØsent, personne ne sait de quoi est composØe
cette masse manquante. NØanmoins, la supersymØtrie prØdit l’existence d’une particule lourde, neutre
et stable, le plus souvent il s’agit du neutralino. Les modŁles à dimensions supplØmentaires prØdisent
aussi l’existence d’excitation de Kaluza-Klein stable. De telles particules sont alors de bons candidats
au rôle de matiŁre noire. De plus, si les particules composant la matiŁre noire sont de type Majorana,
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FIG. 1.8  Principe de de detection indirecte de particules de matiŁre noire avec un tØlescope neutrino :
une particule de matiŁre noire, par exemple un neutralino, est capturØ gravitationellement par un objet
massif ici le Soleil dans lequel il va s’auto-annihiler, produisant alors des particules dont des neutrinos
qui seront les seuls à pouvoir s’Øchapper de l’objet.
elles pourraient alors s’annihiler par auto-interaction avec elles mŒme. Si ces particules sont capturØe par
un objet massif, seuls les neutrinos pourront s’en Øchapper, donnant alors un signal observable par un
tØlescope neutrino[37].
Certains modŁles de cosmologie prØdisent Øgalement l’existence de dØfauts topologiques. De tels
dØfauts auraient une masse de l’ordre de la masse de grande unication. Ils peuvent Œtre en zØro dimen-
sion (monopole magnØtique), une dimension (corde cosmique), deux dimensions (Mur de domaines). Si
des monopoles magnØtiques venaient à traverser le dØtecteur, ils laisseraient un signal trŁs particulier qui
serait alors dØtectØ et identiØ[38].
1.4 Principe de détection des neutrinos
La faible section efcace d’interaction du neutrino avec la matiŁre fait de sa dØtection un dØ. De
fait, l’astronomie neutrino est une discipline rØcente bien que dØjà rØcompensØe par un prix Nobel.
Dans cette partie, nous allons d’abord prØsenter le principe physique de dØtection de neutrinos. Puis
nous allons justier le fait de construire un dØtecteur dans l’eau de mer. Ensuite, nous allons prØsenter le
tØlescope à neutrinos ANTARES qui fournit les donnØes ØtudiØes dans la suite. Le parcours des donnØes
depuis les photomultiplicateurs jusqu’à leur sauvegarde sur bande magnØtique sera dØcrit.
1.4.1 Propagation du neutrino à travers la Terre et interaction avec le dØtecteur
Le neutrino n’interagit que par courant faible. De fait, sa section efcace d’interaction avec la matiŁre
est trŁs petite - de l’ordre de 10−38cm2 à 1 GeV. C’est pourquoi les neutrinos sont les seules particules
connues capables de traverser la Terre.
Le neutrino peut interagir avec un noyau atomique soit par courant neutre (1.34), soit par courant
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chargØ (1.35).
νl +N → νl +X courant neutre (1.34)
νl +N → l +X courant chargØ (1.35)
ainsi que leurs conjuguØs CP. N est un nuclØon, l est le lepton chargØ associØ au neutrino interagissant et
X reprØsente une gerbe hadronique.
L’interaction par courant neutre ne produit qu’une gerbe dont l’extension spatiale est relativement
courte, comme reprØsentØ sur la gure (1.9(a)). Dans le cas d’un courant chargØ, le lepton associØ au
neutrino interagissant est produit. Plusieurs cas sont alors possibles.
- Dans le cas d’un neutrino Ølectronique : l’Ølectron ainsi produit donnera Øgalement une gerbe qui
se superposera à la gerbe hadronique produite par l’interaction du neutrino comme reprØsentØ sur
la gure (1.9(a))
- Dans le cas d’un neutrino muonique : le muon produit se dØplace de maniŁre quasi-colinØaire au
neutrino incident sur une longue distance6 , donnant alors un signal clair dans le dØtecteur comme
reprØsentØ sur la gure (1.9(b))
- Dans le cas d’un neutrino tau : le tau produit va voler sur une distance dØpendant de son Ønergie
avant de se dØsintØgrer. Plusieurs modes de dØsintØgration sont possibles :
τ → µνµντ : dans ce cas, le tau donne un muon aprŁs sa dØsintØgration. L’ØvØnement peut Œtre
confondu avec un ØvØnement µ. On a une topologie du type (1.9(b))
τ→ eνeντ : dans ce cas, la dØsintØgration du tau donne une gerbe. GØnØralement cette gerbe est
confondue avec celle ayant donnØ naissance au tau (g 1.9(a)). Mais, aux plus hautes Ønergies,
le tau peut voler sur une distance sufsante7 pour avoir un ØvØnement de type double bang
comme reprØsentØ sur la gure (1.9(c))
τ → pi/Kντ : dans ce cas, le mØson produit donnera une gerbe hadronique. On peut avoir les
mŒmes cas que pour le mode prØcØdent.
Ces diffØrents cas sont rØsumØs sur la gure (1.9). Les gerbes produisent de la lumiŁre Cerenkov, celles-ci
Øtant trŁs localisØes spatialement, la lumiŁre sera produite de façon quasi-isotrope. Les muons et les taus
de haute Ønergie, parcourent une distance importante dans le dØtecteur donnant alors un cône Cerenkov,
nous reviendrons plus loin sur la description de ce cône. Cette lumiŁre Cerenkov est dØtectØe par des
photomultiplicateurs, la majoritØ des dØtecteurs de neutrinos cosmiques fonctionnent ainsi.
1.4.2 La mer, un environnement intØressant pour avoir de gros volumes
Le nombre d’ØvØnements dØtectØs est proportionnel au produit du ux de neutrinos par la section
efcace et le volume. La section efcace et le ux de neutrinos sont des paramŁtres sur lesquels l’ex-
pØrimentateur n’a pas le contrôle. La section efcace est trŁs faible, et le ux n’est pas sufsamment
important pour compenser cette faiblesse. Donc, si on veut avoir un nombre d’ØvØnements important, on
est contraint d’avoir de grands dØtecteurs.
La technique de dØtection utilisØe est la dØtection du cône Cerenkov produit par les particules char-
gØes induites par le passage d’un neutrino. Or, nous avons besoin de grands volumes, il est impossible,
aussi bien du point de vue nancier que logistique, de remplir une cuve d’eau extra pure. C’est pourquoi
il faut se tourner vers des endroits oø de grands volumes d’eau sont disponibles gratuitement. On peut
par exemple utiliser un lac, la glace des pôles, ou de l’eau de mer.
6Environs 2km à 1 TeV et 14km à 10TeV
7Environs 50m au PeV
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(a) νx courant neutre, νe courant
chargé, ντ courant chargé avec un
τ non muonique
(b) νµ courant chargé, ντ courant
chargé avec un τ muonique
(c) ντ courant chargé avec E >
10PeV
FIG. 1.9  Topologie des ØvØnements pour les diffØrents types de neutrinos incidents.
1.4.3 Les expØriences pionniŁres
Les neutrinos de basse énergie
L’astronomie neutrino à basse Ønergie  c’est-à-dire pour des neutrinos dont l’Ønergie est comprise
entre 0.4MeV et 50MeV  a commencØ avec l’Øtude des neutrinos solaires, d’abord avec les dØtec-
teurs radio-chimiques au chlore de Davis dans la mine de HomeStake[39] , puis avec les expØriences
Kamiokande[40] au Japon et IMB[41] aux États-Unis.
Le premier rØsultat majeur apportØ par l’Øtude des neutrinos cosmiques a ØtØ le problŁme des neu-
trinos solaires. En effet, le nombre de neutrinos Ølectroniques dØtectØs en provenance du Soleil Øtait
infØrieur à ce qui Øtait prØdit par la physique solaire. Ce rØsultat fut un des premiers indices en faveur des
oscillations de neutrinos[42].
Le second rØsultat astronomique d’envergure obtenu avec des neutrinos de basse Ønergie est l’ob-
servation de neutrinos provenant de l’explosion de la supernova SN1987A[43]. Il s’agit de la premiŁre
observation d’un objet extra-galactique avec un messager qui n’est pas un photon.
Ces rØsultats ont permis à Masatochi Kochiba et Raymond Davis de se partager la moitiØ du prix
Nobel de physique 2002 Pour leur contribution pionnière en astrophysique et en particulier la découverte
de neutrinos cosmiques.
Les neutrinos atmosphériques et les oscillations de neutrinos
La plupart des expØriences ayant dØtectØ des neutrinos atmosphØriques travaillent dans la gamme
d’Ønergie comprise entre 50MeV et 100GeV . Ces expØriences ont ØtØ conçues pour la recherche de
la dØsintØgration du proton et la dØtection d’oscillations de neutrinos dans le domaine des neutrinos
atmosphØriques, en particulier en dØtectant une variation du taux d’ØvØnements en fonction de l’angle
et donc de la distance [44]. Ces expØriences ont donc permis d’Øtudier en dØtail le spectre de neutrinos
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atmosphØriques[45] ainsi que de mettre en Øvidence les oscillations de neutrinos[46].
Les grands détecteurs et l’astronomie neutrino à haute énergie.
Si l’on veut dØtecter des neutrinos de haute Ønergies (E > 100GeV ), il faut des grands instruments.
Le premier projet de grand tØlescope neutrino fut DUMAND[47]. En 1976, il fut envisagØ de construire
un tØlescope à neutrinos au large d’Hawaï à 4800 m de profondeur. MalgrØ une R&D importante, le dØ-
ploiement de la ligne prototype en 1993 fut un Øchec qui a menØ à l’annulation du projet en 1995[48].
L’autre projet pionnier dans l’astronomie neutrino est le tØlescope du lac Baïkal[49] en SibØrie. Le fait
que le lac soit gelØ pendant l’hiver a simpliØ fortement les opØrations de dØploiement. Le tØlescope est
complet depuis 1998 et se compose de 8 lignes pour un total de 192 photomultiplicateurs. Cet instrument
a reconstruit des neutrinos atmosphØriques[50]. En 2005, ce tØlescope a ØtØ amØliorØ par l’ajout de 4
nouvelles lignes an d’en augmenter le volume de dØtection[51].
Enn le dØtecteur AMANDA[52] a ØtØ construit par les États-Unis au Pôle Sud. Ce dØtecteur contient
environ 600 photomultiplicateurs et a reconstruit de nombreux neutrinos atmosphØriques, cependant ils
n’ont pas dØtectØ de source extra terrestre[53]. La glace des pôles a le dØfaut de diffuser beaucoup la
lumiŁre ce qui dØgrade fortement la rØsolution angulaire de ce dØtecteur. Nous aborderons la complØ-
mentaritØ entre un dØtecteur au Pôle Sud et un dØtecteur en mer MØditerranØe, à la n de ce chapitre
lorsque nous parlerons des dØtecteurs avec une taille d’un kilomŁtre cube.
En mer MØditerranØe, 3 projets sont menØs en parallŁle par des Øquipes europØennes
- ANTARES qui fait l’objet de ce travail et sera dØcrit dans le prochain chapitre.
- NEMO[54] qui se revendique comme un dØmonstrateur dans le cadre d’un projet de dØtecteur avec
une taille de l’ordre d’un km3. La collaboration a dØployØ des lignes dØmonstrateurs sur un site au
large de la Sicile. Les modules optiques de ce dØtecteur sont xØs sur de longs bras les Øloignant
du câble ombilical.
- NESTOR qui vise Øgalement à la construction d’un tØlescope neutrino similaire à ANTARES,
pouvant Œtre agrandi à un km3. Ce dØtecteur est basØ sur une des tours rigides contenant des photo-
multiplicateurs rØpartis en Øtoiles. Une ligne de test a ØtØ dØployØe en 2003[56]. Le site se trouve
en GrŁce au large de Pylos.
Nous avons donc vu comment des phØnomŁnes astrophysiques peuvent produire des neutrinos. Et
pourquoi la dØtection de neutrinos d’origine astrophysique apporterait de nouvelles informations. Nous
avons Øgalement abordØ les mØthodes pour dØtecter des neutrinos cosmiques et les principales expØ-
riences ; dans la suite, nous allons dØcrire l’expØrience ANTARES visant à construire un tØlescope neu-
trino en MØditerranØe.
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CHAPITRE 2
ANTARES
PÈRE UBU :
Messieurs, la séance est ouverte et tâchez de bien écouter et de vous tenir tranquilles.
D’abord, nous allons faire le chapitre des finances, ensuite nous parlerons d’un petit
système que j’ai imaginé pour faire venir le beau temps et conjurer la pluie.
A. JARRY, Ubu roi, 1896
2.1 Le détecteur
2.1.1 Le site ANTARES
ANTARES est installØ au large de la Seyne sur Mer (Var) à environ 20 km de Porquerolles, comme
le montre la gure (2.1). Le tØlescope est dØployØ à une profondeur de 2475m. Le site choisi correspond
à une zone dont le fond est plat. Le site est à une profondeur sufsante pour Œtre protØgØ de la lumiŁre
solaire et d’une partie du ux de muons atmosphØriques tout en Øtant sufsamment proche des côtes pour
que les opØrations de dØploiement restent simples.
2.1.2 GØomØtrie du dØtecteur
ANTARES se compose de 12 lignes. Les lignes sont numØrotØes de 1 à 12 dans l’ordre chronologique
de dØploiement. Elles sont organisØes au sein d’un octogone. Cette gØomØtrie peut Œtre visualisØe sur la
gure (2.2) qui est un plan du site ANTARES, incluant les diffØrents objets prØsents sur celui-ci.
Chaque ligne se compose de cinq secteurs contenant chacun 5 Øtages. La distance entre deux Øtages
est de 14.5m. Chaque Øtage contient trois modules optiques orientØs à 45◦ vers le bas et symØtriquement
rØpartis sur l’Øtage. Celui ci est contrôlØ par un module de contrôle local (LCM) placØ dans un cylindre
en titane au centre de la structure. Chaque secteur contient un module de contrôle maître (MLCM) qui
contient Øgalement un switch Ethernet an de transmettre les signaux de la terre au secteur et rØcipro-
quement. La ligne est ancrØe sur le sol avec un pied de ligne lestØ. Chaque secteur contient Øgalement un
hydrophone utilisØ par le systŁme de positionnement acoustique. De plus, chaque ligne contient quatre
balises LED, permettant de faire une calibration en temps in-situ. Ce pied de ligne contient Øgalement le
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FIG. 2.1  Carte indiquant la position du site ANTARES, par rapport aux côtes françaises
FIG. 2.2  Plan indiquant la position des objets sur le site ANTARES aprŁs la connection des lignes 3
à 5. Les carrØs reprØsentent les objets effectivement prØsents sur site. Les points reprØsentent la position
thØorique des objets qui n’ont pas encore ØtØ installØs. Enn, le rØseau de câbles reliant les diffØrents
objets à la boîte de jonction est Øgalement reprØsentØ sur cette carte.
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FIG. 2.3  SchØma du dØtecteur ANTARES
module de contrôle de la ligne (SCM) et le module d’alimentation de la ligne (SPM). Les pieds de lignes
sont reliØs à la terre via une boîte de jonction qui contient 16 entrØes an de pouvoir brancher toutes les
lignes tout en gardant des entrØes de rØserve en cas de problŁme. Celle ci regroupe les signaux provenants
des diffØrentes lignes sur un seul câble reliant le dØtecteur à la terre. L’ensemble des ØlØments composant
le dØtecteur sont reprØsentØs sur la gure (2.3)
2.1.3 Composition d’un Øtage puis d’une ligne
Un Øtage se compose de :
- Trois modules optiques numØrotØs 0,1,2
- Chaque module optique est lu par deux puces Ølectroniques appelØes ARS, soit 6 ARS, numØrotØs
de 0 à 5.
- Les deux ARS sont regroupØs sur une carte mŁre, par module optique, un troisiŁme ARS y est
Øgalement montØ. Cet ARS ne sert pas à l’aquisition de donnØes mais au contrôle du module
optique.
- Une carte compas donnant l’orientation et les angles de roulis et tangages de l’Øtage.
- De l’Ølectronique assurant le contrôle lent du module.
- Éventuellement une balise LED (quatre par ligne) et son ARS associØ1 , numØrotØ 6.
- Éventuellement un hydrophone (cinq par ligne) et son Ølectronique associØe.
L’ensemble de ces cartes Ølectroniques se trouve dans le LCM. Les Øtages sont groupØs par cinq en sec-
teurs. Chaque ligne contient 5 secteurs soit 25 Øtages. Quatre balises LED et cinq hydrophones sont
rØpartis rØguliŁrement sur la ligne an de pouvoir rØaliser calibration optique et positionnement acous-
tique.
1Soit au total 7 ARS, en fait le 7e ARS est toujours présent
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2.2 Historique du détecteur
2.2.1 1999-2000 : Ligne dØmonstrateur
Une ligne dØmonstrateur a ØtØ dØployØe au large de Marseille à l’automne 1999. Cette ligne se com-
posait de 16 Øtages contenant chacun deux photomultiplicateurs. La ligne Øtait reliØe à la terre à l’aide
d’un ancien câble de tØlØphone reliant la Corse à la France. La transmission de donnØes se faisait sous
forme analogique à l’intØrieur de la ligne. Cette ligne a pu reconstruire des muons atmosphØriques[57].
2.2.2 2000-2002 : PrØparation du site
AprŁs la ligne dØmonstrateur, les prØliminaires de l’installation sur le site dØnitif ont commencØ
avec les Øtapes suivantes :
- L’installation du câble reliant le dØtecteur à la terre en 2001.
- Le dØploiement de la boîte de jonction et son raccordement au câble en 2002.
Ces deux ØlØments fonctionnent toujours correctement malgrØ plus de 5 ans passØs sous l’eau. Il s’agit
de piŁces cruciales assurant la jonction du dØtecteur avec la station à terre.
2002-2004 : Les lignes prototypes
Durant la pØriode 2002-2004, deux lignes prototypes ont ØtØ dØployØes. Une ligne secteur proto-
type (PSL), et une ligne d’instrumentation (MIL). La PSL a permis de mettre en Øvidence un dØfaut de
conception dans le câble ØlectromØcanique ayant entraînØ la rupture d’une bre optique. Par consØquent,
la ligne n’a pu transmettre de donnØes correctes, et seuls les taux de comptage optique sur les photomul-
tiplicateurs ont ØtØ transmis. Finalement, cette ligne a permis l’Øtude du bruit de fond optique sur le site
ANTARES.
2.2.3 La MILOM : 2005-2007
La Mini Ligne d’instrumentation avec modules optiques (MILOM)[58] a pris des donnØes à par-
tir d’avril 2005 pendant presque deux ans. Elle a ØtØ remontØe à la surface en Mai 2007 an de pou-
voir ajouter de l’instrumentation dans le cadre d’un projet de dØtection acoustique de neutrinos au sein
d’ANTARES[61]. Contrairement à une ligne ANTARES standard, le but de la MILOM n’est pas l’acqui-
sition de donnØes physiques mais l’Øtude de l’environnement immØdiat du dØtecteur apportant ainsi un
certain nombre d’informations utiles à l’analyse de donnØes. En effet, la propagation de la lumiŁre autour
du dØtecteur dØpend fortement de l’environnement de celui-ci. C’est pourquoi les instruments suivants
sont installØs sur la MILOM :
- Une sonde CT mesurant la conductivitØ et la tempØrature de l’eau.
- Un instrument mesurant la transmission de la lumiŁre dans l’eau (CSTAR).
- Un instrument mesurant la vitesse du son dans l’eau.
- Un dispositif capable de rØaliser un prol de vitesse du courant.
- Un sismomŁtre dans le cadre d’une collaboration avec des gØologues.
La MILOM Øtant la premiŁre ligne utilisant l’architecture nale, elle dispose aussi de modules optiques
standards, et de balises LED an de conrmer leur fonctionnement et d’obtenir une estimation de la rØ-
solution temporelle in-situ. Ces informations sont rØcapitulØes sur la gure (2.4) reprØsentant la MILOM
et la position des divers instruments prØsents sur cette ligne. La MILOM a ØtØ remontØe en mai 2007 an
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FIG. 2.4  La MILOM
de rajouter de nouveaux instruments. Une nouvelle ligne d’instrumentation sera dØployØe à l’automne
2007.
2.2.4 2006- Aujourd’hui : Installation du dØtecteur dØnitif
En mars 2006, l’installation du dØtecteur a pris son rØgime de croisiŁre. La ligne 1 a ØtØ dØployØe puis
connectØe. Les performances de cette ligne ainsi que les rØsultats obtenus avec les muons atmosphØriques
seront dØcrits en dØtail plus loin. Ces rØsultats ont conrmØ le bon fonctionnement du dØtecteur. Cela a
ainsi permis de donner le dØpart de la production en sØrie des lignes. La ligne 2 a ØtØ connectØe en
septembre 2006. En fØvrier 2007, les lignes 3 à 5 ont ØtØ connectØes. Et le dØtecteur devrait comporter
neuf lignes en septembre 2007.
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FIG. 2.5  Module optique ANTARES
2.3 Du photomultiplicateur à la terre : Parcours d’un signal
2.3.1 Les Modules Optiques
ANTARES utilise des photomultiplicateurs Hamamatsu de 10 pouces[62]. Ce photomultiplicateur
est protØgØ du champ magnØtique terrestre par une cage en mu-mØtal. An de pouvoir contrôler les
temps de transit, une LED est installØe juste derriŁre le photomultiplicateur et peut Œtre utilisØe lors des
pØriodes de calibration. Le photomultiplicateur est collØ à l’aide d’un gel optique dans une sphŁre en
verre conçue pour rØsister à la pression. La gure (2.5) est un schØma reprØsentant un Module Optique
ANTARES. Ce module contient le photomultiplicateur et les ØlØments que nous venons de dØcrire. Ces
modules seront dØsignØs par l’abrØviation OM dans la suite.
2.3.2 Les ARS
Le signal en sortie des photomultiplicateurs est lu par le circuit ARS[63]. An de minimiser les temps
morts, chaque photomultiplicateur est lu par deux ARS. L’acquisition est dØclenchØe lorsque le signal
dØpasse un seuil correspondant à 0.3 p.e., on parle alors d’un hit. L’ARS dispose d’un discriminateur de
forme, lorsque celui-ci est actif2, la forme du signal est comparØe à un gabarit comme reprØsentØ sur la
gure (2.6). Suivant le rØsultat de cette comparaison, l’ARS choisit alors entre deux modes :
- Single Photon-Electron(SPE) : ce mode est utilisØ pour les pics de forme simple c’est-à-dire ceux
entrant dans le gabarit. La forme du signal est supposØe connue, seuls le temps et la charge intØgrØe
du signal sont sauvegardØs.
- Waveform(WF) : ce mode est utilisØ pour les pics de forme complexe, c’est-à-dire ceux n’entrant
pas dans le gabarit. Dans ce cas-là, le signal est numØrisØ intØgralement avec un Øchantillonage
supØrieur à 300 MHz.
En mode SPE, les informations suivantes sont enregistrØes :
- La charge intØgrØe est codØe sur 8 bits dans un registre appelØ AVC. L’ARS est rØglØ de maniŁre
à ce que ces 8 bits correspondent à un signal allant de 0 à 20 p.e. soit une rØsolution de l’ordre de
0.1 p.e.
- Le timestamp est un registre de 24 bits incrØmentØ toutes les 50ns. Celui-ci contient le temps du
hit à 50ns prŁs. Ce registre est incrØmentØ par une rampe de tension en dents de scie. Deux fois
2Pour les données analysées dans le cadre de ce travail, le discrimateur de forme n’était pas actif, cependant à terme il
devrait être actif en permanence.
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FIG. 2.6  Principe du discriminateur de forme. Si le pic reste dans la zone blanche, il est enregistrØ en
mode SPE. Sinon, il sera enregistrØ en mode Waveform.
.
par seconde, l’horloge envoie un signal Reset Time Stamp (RTS) qui remet ce compteur à zØro.
- Le TVC correspond à la valeur d’une rampe de tension à 20 MHz envoyØe par l’horloge. Cette
tension est alors convertie sur 8 bits, ce qui permet de retrouver linØairement la valeur de temps
ØcoulØ depuis la derniŁre incrØmentation du timestamp. Ce systŁme d’enregistrement du temps est
illustrØ sur la gure (2.7). An d’Øviter les effets de bord, on utilise deux rampes de TVC.
En mode Waveform, c’est directement la forme du signal qui est enregistrØe. Le signal est Øchan-
tillonnØ 128 fois à une frØquence pouvant varier de 0.3 à 1 GHz. L’Øchantillonnage est rØalisØ à l’aide
de 128 condensateurs. Ceux ci sont ouverts l’un aprŁs l’autre, une fois le dernier condensateur ouvert,
le circuit revient au premier, on a alors une structure en anneau. Ce principe d’Øchantillonnage est dØcrit
sur la gure (2.8). Une fois l’Øchantillonnage effectuØ, on dispose alors des informations suivantes :
- Le signal à 20 MHz provenant de l’horloge.
- La forme du signal à l’anode.
- La forme du signal aux dynodes.
- Un en-tŒte qui contient les mŒmes valeurs que le SPE dØcrit ci-dessus.
Une fois qu’un ARS a terminØ son travail d’intØgration, celui-ci passe le relais à l’autre ARS, il restera
en temps mort le temps d’enregistrer les informations et de les transmettre au LCM. Lors du passage de
relais, si le signal est toujours au dessus du seuil, le deuxiŁme ARS commencera alors l’intØgration,
donnant alors un second hit 50ns aprŁs le premier, on parle d’afterpulse. Dans le cas oø le premier
ARS Øtait en mode Waveform, il transmettra l’information au second, an que celui-ci intŁgre le signal
dans le mŒme mode. Dans le cas contraire, c’est le discrimateur de forme qui servira à choisir le mode
d’intØgration. Le principe de fonctionnement de l’ARS est rØsumØ sur la gure (2.9).
Une fois l’ØvØnement enregistrØ, il est transmis à terre. Si la bande passante est insufsante pour
transmettre immØdiatement le signal à terre, le LCM possŁde une mØmoire tampon pouvant servir de le
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FIG. 2.7  Principe de l’enregistrement du temps en couplant un signal d’horloge à un gØnØrateur de
rampe.
.
FIG. 2.8  Principe de l’Øchantillonnage en anneau.
.
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FIG. 2.9  Principe de fonctionnement d’un ARS
.
d’attente. Lorsque ce tampon est plein, le LCM se met dans l’Øtat XOFF et arrŒte l’acquisition jusqu’à
ce que le tampon soit à nouveau vide.
2.3.3 Transfert de donnØes à terre
Les secteurs sont reliØs au pied de ligne via leur MCLM respectif. Au niveau du pied de ligne, le
signal est (de)multiplexØ puis transmis via un câble interlink à la boîte de jonction reliant le dØtecteur à
la terre. Le signal est alors transmis à terre via un câble de tØlØcom standard dØployØ spØcialement pour
ANTARES.
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2.4 Sélection et écriture des données
2.4.1 La salle de contrôle
Le dØtecteur est reliØ à l’institut Michel Pacha à la Seyne sur Mer. Depuis ce lieu, on peut contrôler
l’ensemble du dØtecteur ANTARES. On y trouve Øgalement une ferme de calcul dØdiØe à la sØlection
et à l’enregistrement des donnØes. Une Øquipe de physiciens est prØsente en shift seulement durant la
journØe3 , le dØtecteur fonctionnant de maniŁre autonome pendant la nuit. La prise de donnØes se fait
par run dØclenchØ depuis la salle de contrôle. Chaque run correspond à une conguration prØcise du
dØtecteur. De plus, au delà d’un temps maximum de 8 heures, ou lorsque le chier de sortie atteint la
taille d’un Giga-Octet, un nouveau run est automatiquement lancØ.
2.4.2 Le traitement des donnØes à terre
Les LCMs envoient à la terre des donnØes toutes les 104.8576ms sous forme de frame. Une fois à terre
les donnØes provenant de tout le dØtecteur sont regroupØes dans une timeslice et traitØes par le cluster
datafilter. Toutes les donnØes provenant d’une mŒme frame sont traitØes par la mŒme machine. Tandis
que cette machine traite la frame, d’autres donnØes arrivent et sont traitØes par la machine suivante.
Dans la plupart des cas, il est impossible d’Øcrire directement sur disque les timeslices c’est pourquoi
elles passent dans un trigger qui Øcrit alors des PhysicsEvents. Ces objets reprennent les informations
contenues dans une timeslice mais seulement pour les ØvØnements sØlectionnØs. On peut alors accØder
aux informations dØtaillØes sur chaque photon intØgrØ par un ARS[59]. Le format de donnØes[60] est
repris dans l’annexe B.1. La gure (2.10) rØsume les diffØrentes Øtapes du transfert de donnØes à terre
puis du traitement de celles-ci jusqu’à l’Øcriture sur disque.
Lors des pØriodes oø le bruit de fond optique est important, il n’est pas possible de ramener toute
les donnØes à terre. Pour cela on procØde à un échantillonage, cet échantillonage consiste à ramener une
frame sur n à terre, n est la valeur de l’Øchantillonage. GØnØralement l’Øchantillonage vaut 1 c’est à
dire pas d’Øchantillonage ou 2  c’est à dire une frame sur deux des valeurs plus ØlevØes peuvent Œtre
appliquØes, cependant l’objectif est de maximiser l’ØfcacitØ de la prise de donnØe.
2.4.3 Le trigger
ANTARES est installØ dans un environnement bruyant en comparaison avec d’autres dØtecteurs. An
de maximiser les donnØes accessibles pour la reconstruction puis l’analyse, on a fait le choix de ramener
toutes les donnØes à terre an d’y faire la sØlection (on parle de concept All data to shore). L’enregis-
trement d’un ØvØnement est alors dØcidØ, soit sur des critŁres de quantitØs de hits intØressants, soit sur
une topologie potentiellement intØressante, ou enn sur un signal extØrieur. De plus, des ØvØnements de
contrôle sont Øgalement enregistrØs an de pouvoir vØrier la bonne qualitØ des donnØes prises. Si la
dØcision d’Øcrire l’ØvØnement est prise, c’est le datawriter qui se charge de l’Øcriture sur disque.
Le trigger dØnit d’abord des hits triggés4 . La dØnition des hits triggés est basØe sur des coïnci-
dences locales c’est-à-dire au moins deux hits sur le mŒme Øtage dans une fenŒtre de 20ns ou des hits
ayant une amplitude importante5 .
3Des solutions pour réaliser des shifts à distance existent, cependant elles ne sont utilisées que pour passer brièvement la
main à un expert en cas de problème résolvable par interaction logicielle
4on parle aussi de hits L1
5Le seuil de haute amplitude est actuellement à 10 p.e.
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FIG. 2.10  Principe du traitement des donnØes : Les LCM envoient leurs donnØes sous forme de frame.
Les frames provenant de la mŒme fenŒtre de temps sont regroupØes ensemble sous forme d’une timeslice
et traitØes par la mŒme machine. Les ØvØnements sØlectionnØs par le trigger sont alors sauvegardØs sur
disque.
L’enregistrement d’un ØvØnement est dØclenchØ par le trigger soit lorsqu’il y a un nombre important
de hits triggés6 . Il est Øgalement possible de demander au trigger de rØagir sur une topologie particuliŁre
de hits laissant supposer qu’un ØvØnement provient d’une direction potentiellement interessante7 .
Lorsque l’enregistrement est dØclenchØ par le trigger, tous les hits enregistrØs sur une fenŒtre de
deux microsecondes autour du premier hit triggé, sont Øcrits sur disque. NØanmoins, les hits triggés
sont identiØs comme tels sur disque. Ces hits joueront un rôle important lors de la reconstruction. Le
nombre de hits dans les ØvØnements non Øcrits sur disque est tout de mŒme sauvegardØ an de mesurer
les taux de comptage sur les photomultiplicateurs, par exemple pour un suivi de la luminositØ sur le site
ANTARES[64].
Enn pour les sources de type GRB, pour lesquelles la communautØ astrophysique dispose de rØ-
seaux d’alertes basØs sur des satellites tels que SWIFT[65], un trigger spØcial permet de dØclencher
l’Øcriture de toutes les donnØes sur disque pendant une pØriode de quelques minutes autour de l’alerte,
an de s’assurer de ne pas jeter de donnØes potentiellement intØressantes. Cela permet alors de lancer
une procØdure de reconstruction spØcique prenant en compte la direction de l’ØvØnement an de tenter
une reconstruction[66].
An de s’assurer du bon fonctionnement du dØtecteur, il existe Øgalement un trigger de biais mini-
mum, celui-ci enregistre une microseconde de donnØes une fois par seconde, permettant alors de vØrier
les calibrations sans Œtre biaisØ par le fait qu’un ØvØnement soit en cours.
Enn une fois le run terminØ, le chier est fermØ et transfØrØ au centre de calcul de l’IN2P3 à Lyon.
6Cinq hits triggés dans des conditions normales
7Telle que par exemple le Soleil ou le centre galactique.
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2.4.4 Les autres informations nØcessaires pour l’analyse
Nous avons dØsormais dØcrit l’organisation des donnØes reçues par les photomultiplicateurs mais
d’autres informations sont nØcessaires an de rØaliser une analyse dans des conditions idØales.
Positionnement du détecteur
An d’avoir une rØsolution angulaire optimale, il est nØcessaire de connaître prØcisØment la position
des modules optiques. Pour cela, un systŁme de positionnement a ØtØ dØveloppØ.
Chaque LCM est ØquipØ d’une carte compas qui permet de connaître en temps rØel son orientation
et ses angles de tangage et roulis. De plus, chaque secteur possŁde un hydrophone rØcepteur tandis
que des Ømetteurs acoustiques sont placØs sur site à des positions connues. Ce dispositif permet de
trianguler acoustiquement la position de chaque hydrophone avec une prØcision infØrieure à la dizaine
de cm. Finalement, les informations issues de la carte compas sont combinØes avec celles obtenues par
le positionnement acoustique an de reconstruire la forme de chaque ligne.
Propriétés de l’eau
Les propriØtØs de l’eau peuvent Øgalement inuer sur ce que va voir le dØtecteur. Il est nØcessaire
de prendre en compte plusieurs phØnomŁnes. La bioluminescence qui peut augmenter le nombre de hits
alØatoires dans un ØvØnement. Il faut Øgalement comprendre les propriØtØs optiques de l’eau, nous y
reviendrons ultØrieurement.
2.5 Bruit de fond optique sur le site
Le dØtecteur est installØ dans un milieu oø le bruit optique est important, an de le surveiller le
trigger conserve une trace du nombre de hits, vus par les modules optiques, pendant une frame. On peut
alors utiliser ces informations pour extraire un taux de comptage sur les photomultiplicateurs[64]. Deux
variables ont ØtØ dØnies an de dØcrire le bruit de fond optique :
- La Baseline reprØsente la composante continue de ce bruit de fond, il s’agit du taux de comp-
tage minimum vu par les modules optiques, moyennØ sur cinq minutes à l’aide d’un ajustement
gaussien. Elle s’exprime en kHz et traduit la lumiŁre provenant de la dØsintØgration du 40K et des
bactØries biolumescentes.
- La Burstfraction donne une indication sur la quantitØ de pics. Il s’agit du pourcentage de temps
que passe le module optique avec un taux de comptage supØrieur de 20 % à la baseline. Cette
variable traduit la prØsence d’organismes bioluminescents macroscopiques. On peut voir la valeur
de ces deux paramŁtres mesurØe 2005 avec la MILOM sur la gure (2.11).
2.6 Vers un détecteur avec une taille de l’ordre d’un km3
La taille actuelle d’ANTARES est de l’ordre de 120 km
3
. Un tel volume permet de dØtecter des neutri-
nos atmosphØriques et devrait permettre de dØtecter des ØvØnements cosmiques. NØanmoins, pour la plu-
part des sources envisagØes, le nombre d’ØvØnements attendus est infØrieur à un par an. C’est pourquoi,
an d’avoir un nombre d’ØvØnements sufsant pour faire de la physique, il est nØcessaire d’envisager
des dØtecteurs de plus grande taille. Les amØricains ont dØjà commencØ l’agrandissement d’AMANDA
à un kilomŁtre cube. C’est le projet ICECUBE [67]. Quant aux europØens, ils ont dØcidØ d’unier les
40
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FIG. 2.11  Baseline et burstfraction mesurØes par les 3 OM du MLCM de la MILOM en 2005
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(a) cube (b) NEMO
FIG. 2.12  Exemples de gØomØtries proposØes pour KM3NET, chaque point reprØsente la position d’un
photomultiplicateur
.
diffØrents projets en mer mØditerranØe an de lancer le dØveloppement d’un dØtecteur de grande taille,
KM3NET [68].
2.6.1 ICECUBE
Le projet ICECUBE est un agrandissement d’AMANDA. Il s’agit d’ajouter de nouvelles lignes sur le
site AMANDA an d’en augmenter le volume. Les lignes sont nØanmoins techniquement plus ØvoluØes
que celles d’AMANDA, le signal Øtant traitØ sous forme numØrique. La premiŁre ligne d’ICECUBE a
ØtØ dØployØe au cours de l’ØtØ austral 2004-2005 et a apportØ des rØsultats conformes aux espØrances
à savoir : une rØsolution temporelle de l’ordre de 3 ns et la reconstruction de muons atmosphØriques
[69]. Aujourd’hui, 21 lignes ont ØtØ dØployØes. De plus, le dØtecteur ICECUBE est accompagnØ d’un
rØseau de dØtecteurs en surface ICETOP. Ce rØseau contribue à la discrimination ØvØnement atmosphØ-
rique/neutrino ainsi qu’à la mesure du ux de rayons cosmiques sur le site d’ICECUBE.
2.6.2 KM3NET
KM3NET est un projet europØen de R&D visant à l’Øtude puis à la construction d’un dØtecteur de
neutrinos cosmiques avec une taille d’environ un km3. Ce projet regroupe les physiciens d’ANTARES,
de NEMO et de NESTOR. Un choix dØnitif quant au site et à l’architecture du dØtecteur sera fait n
2008. Les premiŁres donnØes devraient arriver n 2010 et le dØtecteur devrait Œtre complet en 2015.
Plusieurs gØomØtries ont ØtØ proposØes pour un tel dØtecteur, la gure (2.12) prØsente des exemples
de gØomØtrie. NØanmoins, aucun choix dØnitif n’a encore ØtØ fait ni sur le site ni sur la gØometrie.
2.6.3 ComplØmentaritØ des instruments
L’intØrŒt principal de cumuler un instrument au pôle sud et un instrument en mer MØditerranØe est
que ces instruments verront des portions de ciel diffØrentes comme l’illustre la gure (2.13). En ef-
fet, ICECUBE Øtant dans l’hØmisphŁre sud, il observe le ciel nordique, tandis qu’un dØtecteur en mer
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FIG. 2.13  SensibilitØ d’un dØtecteur de neutrinos aux sources ponctuelles  pour un spectre suivant
une loi de puissance de type E−2 en fonction de leur dØclinaison. Un dØtecteur en mØditerranØe tel
qu’ANTARES voit l’hØmisphŁre sud c’est-à-dire les dØclinaisons nØgatives, tandis qu’un dØtecteur au
pôle sud voit l’hØmisphŁre nord c’est-à-dire les dØclinaisons positives. On constate Øgalement qu’un
dØtecteur avec une taille d’un km3 permet de gagner un ordre de grandeur sur la sensibilitØ a un ux de
ce type.
MØditerranØe observe le ciel austral qui offre une bonne vue sur le centre galactique. Il y a donc une
complØmentaritØ entre ces instruments. Bien qu’un grand nombre de sources intØressantes soient dans le
plan galactique et donc visibles depuis la MØditerranØe, un instrument dans l’hØmisphŁre sud est alors
handicapØ pour l’observation de sources proches. Cependant, si l’on souhaite avoir une carte du ciel
complŁte en neutrinos, il est nØcessaire d’avoir un instrument dans chaque hØmisphŁre.
La dØtection de neutrinos astrophysiques à l’aide de dØtecteur sous-marin est donc un projet ambi-
tieux. Cependant, ANTARES prouve qu’il est possible de concevoir un dØtecteur capable de s’attaquer à
ce genre de dØ.
Dans la suite, nous allons nous intØresser aux performances du dØtecteur et à la calibration de celui-ci.
En particulier, nous nous intØresserons à la stabilitØ in-situ du dØtecteur.
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CHAPITRE 3
Stabilité des calibrations
Quand nous avons soif, il nous semble que nous pourrions boire tout un océan : c’est la foi.
Et quand nous nous mettons à boire, nous buvons un verre ou deux : c’est la science.
A. Tchekhov, Calepins, XIXe
Avant de faire une mesure, il est important de s’assurer du bon fonctionnement de l’instrument. Il faut
Øgalement que l’instrument soit calibrØ an que les mesures faites correspondent aux quantitØes phy-
siques. Il est important de savoir comment varie la calibration avec le temps an de s’assurer de la
validitØ de celle-ci. Dans cette partie, nous allons dans un premier temps dØcrire la procØdure de cali-
bration du dØtecteur. Ensuite, nous nous concentrerons sur l’Øtude de la stabilitØ in-situ du dØtecteur, en
particulier à l’aide des LED internes.
3.1 Vue générale de la procédure de calibration
3.1.1 Importance de la calibration
La reconstruction des traces nØcessite une connaissance prØcise de la position des photomultiplica-
teurs, du temps d’arrivØe du cône Cerenkov et de la quantitØ de lumiŁre reçue. Comme nous l’avons vu
prØcØdemment, les informations concernant le signal à la sortie du photomultiplicateur sont numØrisØes.
Il faut donc remonter aux valeurs physiques à partir de ces valeurs numØrisØes. C’est à cela que sert la
calibration. La calibration se fait en plusieurs Øtapes, d’abord à terre, ensuite sur site. Il est Øgalement
nØcessaire de se donner en permanence les moyens de s’assurer que la calibration du dØtecteur est stable
ou de corriger les variations de celle-ci le cas ØchØant.
3.1.2 MØthode de positionnement
La lumiŁre dans l’eau parcourt environ 20 cm en une nanoseconde. C’est pourquoi il est nØcessaire
d’avoir une prØcision sur le positionnement de l’ordre de 10 cm, an d’obtenir une prØcision meilleure
que la nanoseconde. Trois dispositifs sont utilisØs pour le positionnement du dØtecteur. D’abord, un posi-
tionnement absolu est fait acoustiquement lors des opØrations de dØploiement, ensuite, lors du fonction-
nement du dØtecteur, un systŁme acoustique mesure prØcisØment la position des hydrophones de chaque
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secteur. En parallŁle, les cartes compas transmettent l’orientation et les angles d’inclinaison de chaque
LCM an de reconstruire la forme de la ligne.
La premiŁre Øtape consiste à connaître la position absolue des ØlØments du dØtecteur lors du dØploie-
ment sur site. Pour cela, un systŁme à basse frØquence est utilisØ. Ce systŁme a une longue portØe qui
permet des communications claires avec le bateau procØdant au dØploiement. En contrepartie, sa prØci-
sion est de l’ordre du mŁtre. Cinq transpondeurs basses frØquences ont ØtØ dØployØs autour du site, la
plupart des ØlØments du dØtecteur en sont Øgalement ØquipØs au niveau de leur base. Cela permet ainsi
de connaître le positionnement en temps rØel depuis le bateau lors des opØrations de dØploiement.
Lors de la prise de donnØes, c’est un systŁme à haute frØquence qui mesure les positions avec une prØ-
cision de l’ordre de quelques cm. Pour cela, chaque secteur dispose d’un hydrophone rØcepteur. Chaque
pied de ligne dispose d’un Ømetteur rØcepteur. De plus, des transpondeurs autonomes ont ØtØ dØployØs
sur le site.
Le positionnement se fait par une succession de cycles en deux temps. Dans un premier temps, un
pied de ligne Ømet un signal qui est enregistrØ par les hydrophones, ce qui permet de dØduire l’altitude des
hydrophones dans la ligne Ømettrice, et la distance des autres hydrophones relativement au pied de cette
ligne. Dans un second temps, le pied de ligne envoie un signal à destination d’un transpondeur autonome.
Celui-ci envoie alors un signal qui est reçu par les hydrophones, la distance entre le pied de ligne et
le transpondeur autonome Øtant xe, cela permet alors de dØduire la distance entre les hydrophones
rØcepteurs et le transpondeur Ømettant le signal. Ce processus est rØitØrØ plusieurs fois jusqu’à avoir
assez de donnØes pour trianguler correctement les hydrophones.
Enn, an de connaître la forme de toute la ligne et la position des modules optiques, l’orientation
et les angles d’inclinaison de chaque LCM sont mesurØs en temps rØel par la carte compas. Ces donnØes
sont alors combinØes à celles obtenues par l’acoustique an de rØaliser un ajustement polynomial de la
forme de la ligne. Cet ajustement est alors sauvegardØ dans la base de donnØes et permet de rØcupØrer la
forme du dØtecteur en temps rØel lors de la reconstruction.
3.1.3 Le calcul du temps
L’horloge
ANTARES dispose d’une horloge centrale à terre. Cette horloge est synchronisØe sur le temps GPS,
avec une prØcision de l’ordre de la ms. L’horloge est un point central de l’instrument ANTARES. C’est
elle qui transmet les ordres de dØbut et de n d’acquisition. L’horloge contrôle Øgalement la frØquence
des RTS. Elle transmet Øgalement des ordres aux cartes horloges embarquØes dans chaque LCM. En
particulier pour leur transmettre pØriodiquement l’ordre de remise à zØro du compteur de timestamp.
De plus, l’horloge contrôle les dispositifs de calibration in-situ du dØtecteur. La plupart des opØrations
d’horloge sont enregistrØes en base de donnØes1 an de pouvoir remonter facilement au temps absolu.
Cette information est indispensable an de pouvoir associer l’origine des ØvØnements avec une carte du
ciel. La mØthode de calcul du temps sera dØcrite en dØtail dans la suite.
La prØcision demandØe par ANTARES nØcessite de prendre en compte le temps de propagation du
signal d’horloge dans la ligne. C’est ce que l’on appelle la phase d’horloge. La phase est mesurØe entre
l’horloge à terre et le pied de ligne et entre le pied de ligne et les Øtages. La phase varie d’environ
1Depuis 2006, les remise à zéro du timestamp ne sont plus enregistrées en base de données en raison du nombre extrêmement
important d’événements de ce type.
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120 ns entre chaque Øtage2. Il est nØcessaire de corriger ce dØphasage an de connaître les temps exacts.
L’horloge mesure automatiquement ce dØphasage tous les quarts d’heure. Ces mesures ont une stabilitØ
meilleure que 20 ps.
L’enregistrement du temps
Comme nous l’avons vu prØcØdemment, les informations sur le temps sont enregistrØes dans le ti-
mestamp et dans la rampe de TVC. Le registre de timestamp est incrØmentØ toutes les 50ns par l’horloge.
La rampe de TVC correspond à un signal en dents de scie, ayant une pØriode de 50ns, dont la valeur au
moment oø un signal est intØgrØ par l’ARS est numØrisØe sur 8 bits3. En pratique, la dynamique de la
rampe n’est pas identique pour tous les TVC, il est donc nØcessaire de calibrer individuellement chaque
TVC. Pour cela, il faut repØrer les valeurs minimale et maximale que prend le TVC. C’est entre ces va-
leurs que s’Øcoule 50ns. An de dØnir ces valeurs minimale et maximale nous utilisons la mØthode des
10 % : les valeurs minimale et maximale correspondent au premier et dernier canal de l’histogramme
contenant au moins 10% du nombre d’entrØes attendues, dans l’hypothŁse d’une distribution alØatoire de
hits allant de 0 à 255. On dØnit alors un seuil par :
Th = N
256 ∗0.1
oø N est le nombre d’entrØes dans le TVC. La gure 3.1 est un histogramme reprØsentant la rØpartition
des ØvØnements dans une rampe de TVC. Les bornes de la calibration en TVC sont reprØsentØes par les
deux lignes verticales, elles ont ØtØ obtenues à l’aide du seuil reprØsentØ par la ligne horizontale. A partir
des valeurs de TVCmin/TVCmax ainsi obtenues, on peut remonter linØairement au temps dans le TVC :
tns(TVC) = (TVC−TVCmin)∗ 50TVCmax−TVCmin
Le temps (en nanoseconde) depuis la derniŁre remise à zØro du timestamp est alors donnØ par :
tRTS = 50× timestamp2 + tns(TVC)
On utilise 50 timestamp/2 car le dernier bit du timestamp est utilisØ pour identier la rampe de TVC.
An de connaître le temps depuis le dØbut du run, il suft de compter le nombre de frame et de le
multiplier par la durØe d’un frame. On a alors :
tabs = tstart +N f rame ∗ t f rame + tRTS− (tRTS%t f rame)t f rame
Oø tstart est le temps auquel le run a commencØ, Øcrit à la µs en base de donnØe, N f rame est le nombre
de frame depuis le dØbut du run, qui gure dans les informations Øcrites dans l’ØvØnement, t f rame est la
pØriode de temps entre deux frames gurant en base de donnØes4 , tRTS est le temps depuis le dernier RTS
calculØ avec les formules prØcØdentes, % reprØsente l’operateur modulo, donc tRTS%t f rame donne alors
le nombre de frame depuis le RTS.
2Soit un temps correspondant au temps de propagation du signal d’horloge entre deux étages
3On a donc 255 unités pour 50ns, soit une résolution de 0.2 ns
4Elle est en général de 0.1048576 s tandis que le temps d’un RTS est de 0.04194304s, un RTS est donc envoyé toutes les 4
frames
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FIG. 3.1  Exemple d’histogramme prØsentant la rØpartition des ØvØnements dans une rampe de TVC.
La ligne horizontale prØsente le seuil utilisØ pour le choix des valeurs minimale et maximale. Les lignes
verticales reprØsentent ces valeurs. Entre ces deux lignes, la distribution est proche d’une distribution
plate. Les pics et trous proviennent d’effets non linØaires dans le TVC
L’effet de Walk
Un signal avec une charge ØlevØe passera le seuil plus tot qu’un signal avec une faible charge, comme
le montre la gure (3.2). Par consØquent, un pic avec une faible charge aura un retard de quelques ns sur
un pic ayant une charge ØlevØe. Cet effet est appelØ l’effet de walk. Nous le corrigeons en utilisant la
mØthode dØveloppØe par S.Karkar [70]. Le temps calculØ est corrigØ par la fonction suivante :
tcorr = t +
p0 + p1.Q
p2 +Q
Oø Q est la charge du signal en pC. Les paramŁtres p0, p1, p2 sont obtenus en ajustant la fonction sur un
prol ∆t / Q rØalisØ à partir des mesures en salle noire. Cette correction permet alors d’obtenir des temps
corrects.
3.1.4 La calibration en charge
La calibration en charge des ARS peut se faire de deux maniŁres diffØrentes. À terre, avant l’intØ-
gration du dØtecteur, il est possible de brancher directement un gØnØrateur sur l’ARS. Ce gØnØrateur va
alors envoyer pØriodiquement des pics de charge connue sur l’ARS. Il suft alors de faire une rØgression
linØaire pour convertir les AVC en pC.
Une fois le dØtecteur en opØration, il est impossible de brancher directement un gØnØrateur de pics sur
les ARS. Il faut donc utiliser les ØlØments disponibles sur place. Les photomultiplicateurs sont illuminØs
par de nombreux ØvØnements dØclenchØs par un seul photon5 . On a donc un pic à un photo-Ølectron
5Par exemple dû aux bactéries bioluminescentes ou à la désintégration de 40K
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FIG. 3.2  Principe de l’effet de Walk dß au temps de montØe du signal jusqu’au seuil. Les signaux ayant
une charge faible arrivent en retard sur ceux ayant une charge ØlevØe. La correction permet de parer à ce
problŁme.
bien marquØ. Si on dØclenche l’intØgration du signal sur l’ARS à partir d’un ordre extØrieur arrivant à un
instant alØatoire, on peut connaître la valeur en AVC du piØdestal correspondant à 0 p.e. L’utilisation de
ces deux mesures permet alors de rØaliser une calibration en charge en supposant la linØaritØ de la rØponse
de l’ARS. La gure (3.3) reprØsente le spectre d’amplitude mesurØ à la sortie d’un photo-multiplicateur
d’une part pour le cas thØorique et d’autre part en pratique.
3.1.5 La calibration temporelle à terre
AprŁs l’intØgration d’une ligne, celle-ci est calibrØe à terre. Cela se passe de la maniŁre suivante[71] :
dans un premier temps, l’horloge mesure les phases dans tous les LCM.
Ensuite, des donnØes sont prises sans illuminer les photomultiplicateurs, cela permet à la fois de
mesurer le taux de comptage des modules optiques au repos an de s’assurer de leur fonctionnement
correct, mais Øgalement de connaître l’amplitude en AVC correspondant à un photo-Ølectron, et enn de
mesurer les valeurs minimum et maximum de la rampe de TVC.
Vient enn la mesure des temps propres de chaque photomultiplicateur. Pour cela, les photomulti-
plicateurs sont illuminØs par un LASER impulsionnel envoyant des impulsions de 1µJ à une frØquence
de 1 kHz. Le signal du LASER est transmis sur 16 voies. Une photo-diode servant de rØfØrence provient
du LASER. Le signal de celle-ci est transmis sur un LCM de rØfØrence. Le signal optique est quant à
lui dirigØ vers les 15 modules optiques du secteur comme le montre la gure (3.4) qui est un schØma de
principe de l’installation en salle noire. Il faut alors, pour chaque ARS comparer les diffØrences de temps
entre celui-ci et le signal de rØfØrence issu de la photodiode. Pour rØaliser cette mesure, il faut prendre en
compte tous les offsets dßs à la propagation du signal. Ces offsets sont notØs sur la gure 3.4. On peut
les classer en 3 catØgories :
- Les offsets dus au LCM de rØfØrence : dt8, dt9 correspondant respectivement aux temps de propa-
gation du signal du LASER à la photodiode et de celle-ci au LCM.
- L’offset induit par la propagation du signal entre le LASER et le splitter dt1.
49
50 Stabilité des calibrations
ADC Channel
0 50 100 150 200 250
N
um
be
r o
f e
nt
rie
s
200
400
600
800
1000
SPE response
p0 = 0.925224 ± 0.015462 

p1 = 18.894764 ± 0.001438 

p2 = 0.163337 ± 0.007326 

p3 = 50.809734 ± 0.028149 

p4 = 14.180368 ± 0.379050 

p5 = 0.217538 ± 0.020552 

p6 = 0.397207 ± 0.062515 

p7 = 0.985218 ± 0.014248 

χ2 / ndf = 299.369568 / 273

2 pe
3 pe
1 pe
valley
pedestal
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FIG. 3.3  Spectre de la charge à la sortie d’un photomultiplicateur. A gauche le spectre thØorique sur
lequel on voit le piØdestal. À droite, le spectre mesurØ sur site, dominØ par le pic à un photon-Ølectron
correspondant au bruit de fond optique à 1 p.e.
FIG. 3.4  Le banc de calibration en salle noire. Le signal du LASER est transmis aux modules optiques
via un rØseau de bres optiques tandis que la photo-diode incorporØe au LASER est directement branchØe
sur le LCM de rØfØrence. Il est bien entendu nØcessaire de corriger les diffØrents temps de propagation
du signal pour pouvoir rØaliser une calibration à terre correcte.
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- Les offsets propres à chaque module optique, dt3,dt5 et dt7 correspondant respectivement au temps
de propagation du signal, entre le splitter et le module optique, entre le module optique et le LCM,
et à la phase du LCM.
Les deux premiŁres catØgories sont indØpendantes du LCM. Au nal, seule la diffØrence de longueur
de bre doit Œtre corrigØe. An de pouvoir paramØtrer l’effet de Walk, cette procØdure est rØpØtØe avec
plusieurs intensitØs diffØrentes. Les paramŁtres mesurØs doivent respecter un certain nombre de critŁres
de qualitØ[72]. S’ils ne sont pas respectØs, l’ØlØment fautif sera remplacØ aprŁs accord du coordinateur
technique de l’expØrience.
3.1.6 La calibration in-situ
Les Balises LED
Chaque ligne possŁde quatre balises LED. Ces balises se composent d’un hexagone dont chaque face
est couverte de cinq LED bleues6 . Un petit photomultiplicateur se trouve au centre de l’hexagone an de
mesurer le temps du ash et de l’utiliser comme rØfØrence. Ces balises sont visibles par la ligne qui les
contient mais Øgalement par les lignes voisines. Chaque semaine, des donnØes sont prises avec toutes les
balises.
LED Internes
À l’intØrieur de chaque module optique, se trouve une LED, du mŒme type que celle Øquipant les
balises, qui Øclaire la photo-cathode. Cette LED permet d’Øtudier les Øvolutions du temps de transit ce
qui fera l’objet de ce chapitre.
Potassium 40
La dØsintØgration du 40K suivant les processus :
40
19K →4020 Ca+ e−+ flνe
40K + e−→40 Ar∗→40 Ar + γ+νe
Le premier processus donne un Ølectron rapide donnant de la lumiŁre Cerenkov, dans le second, c’est
la dØsexcitation de l’Argon qui produit un photon. Cette lumiŁre produit un bruit de fond constant avec
une frØquence de l’ordre de 40kHz. Mais il s’agit Øgalement d’une source pouvant Œtre utilisØe pour la
calibration lorsque plusieurs photomultiplicateurs sont touchØs par les photons Cerenkov produits par
cette dØsintØgration.
Cette mØthode permet aussi de contrôler l’efcacitØ des photomultiplicateurs ; en effet, le taux de
coïncidence provenant du 40K ne dØpend que de la salinitØ de l’eau. Cela permet donc de s’assurer que
l’efcacitØ des photomultiplicateurs ne diminue pas avec le temps. Ces taux permettent Øgalement de
vØrier directement le bon fonctionnement des modules optiques. En effet, comme on peut le voir sur la
gure (3.5), il y a des coïncidences dues au 40K sur tous les modules optiques. L’absence de coïncidences
signie que le module ne fonctionne pas. Au contraire, un taux trop ØlevØ de coïncidences signie un
problŁme dans le rØglage du seuil ou des hautes tensions du photomultiplicateur.
6λLED = 470nm
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FIG. 3.5  Coïncidences dues au 40K, à gauche exemple de coïncidence entre deux OM, le fond plat
correspond aux dØsintegrations alØatoires, tandis que le pic gaussien correspond à deux photons Ømis par
la mŒme dØsintegration et vus par deux OM. À droite, taux de coïncidences pour toute la ligne 4, on peut
alors directement identier quels OM ne fonctionnent pas.
Le réglage des seuils
Lors du dØploiement de la ligne, les seuils de dØclenchement des ARS sont rØglØs par dØfaut à une
valeur abstraite commune à tous les ARS, de telle sorte que le seuil soit infØrieur à un p.e. . Pour rØaliser
une prise de donnØes dans de bonnes conditions, il est nØcessaire de procØder à un rØglage des seuils.
Pour cela, il faut prendre une sØrie de run en faisant varier le seuil de l’ARS. Le taux d’ØvØnements
sur l’ARS va alors augmenter lorsqu’on diminue le seuil. A seuil ØlevØ, le taux d’ØvØnements va Œtre bas
et rester grossiŁrement constant. Autour du pic du photo-Ølectron, on va avoir une augmentation rapide
du taux d’ØvØnements, Une fois sous le pic du photo-Ølectron, le taux d’ØvØnements va à nouveau trŁs
peu augmenter.
Cette mØthode permet de connaître la position du photo-Ølectron, dans l’Øchelle des seuils et donc
d’avoir une rØfØrence pour procØder au rØglage du seuil de chaque ARS.
Propriétés optiques de l’eau
Pour faire une reconstruction correcte, il faut connaître les propriØtØs de l’eau dans laquelle se pro-
page la lumiŁre Cerenkov. An de contrôler rØguliŁrement les propriØtØs optiques de l’eau, la ligne
d’instrumentation est ØquipØ d’un dispositif appelØ CSTAR, cependant le CSTAR Øquipant la MILOM
ne fonctionne pas suite à des problŁmes de biossalissures. Nous prØsenterons plus loin une mØthode pour
mesurer les propriØtØs optiques de l’eau en Øtudiant la lumiŁre Ømise par les balises LED.
3.2 Le contrôle des temps de transit
Il est nØcessaire de savoir à quelle pØriode les calibrations doivent Œtre refaites. L’un des ØlØments
susceptibles de modier la calibration du dØtecteur est le temps de transit des photomultiplicateurs. C’est
pourquoi il est nØcessaire de contrôler ses variations. Chaque module optique contient une LED[73] dont
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(a) Temps de montée (b) Largeur du flash
FIG. 3.6  CaractØristiques des LED : temps de montØe et durØe du ash mesurØs sur le banc de test de
Shefeld
le ash est synchronisØ avec l’horloge. Le temps oø l’ordre ash est donnØ ne dØpend que de l’horloge,
tandis que le temps auquel le ash sera vu dØpendra du temps de transit du photomultiplicateur.
Propriétés de la LED interne
Les LED internes et leur Ølectronique de contrôle sont les mŒmes que pour les balises LED. Les
LED et leur circuit ont ØtØ testØs à l’universitØ Shefeld. Les caractØristiques de temps d’illumination
de chaque LED sont donc connues. Les LED sØlectionnØes ont un temps de montØe d’environ 1.8 ns
et la durØe de l’impulsion d’environ 4 ns [74]. La gure (3.6) prØsente les temps de montØe et durØes
d’impulsion des LED7. Le signal de la LED dure donc moins de 10ns tandis que le temps d’intØgration
de l’ARS est de 25ns. Le temps auquel le ash de LED aura ØtØ vu correspondra au temps auquel le
premier photon aura ØtØ dØtectØ par le photomultiplicateur. La LED Ømet de la lumiŁre à 470nm avec un
nombre total de photons variant de 5.106 à 8.106 en fonction de l’intensitØ rØglØe. An de rØduire cette
intensitØ, la LED est placØe dans une boîte opaque et une fraction de cette lumiŁre est collectØe par une
bre et conduite jusqu’à la photo-cathode.
Fonctionnement de la LED interne
La LED envoie un signal synchronisØ avec l’horloge. Ce signal est donc synchronisØ dans la rampe
de TVC. Comme le montre la gure (3.7), il est relativement aisØ de repØrer le temps auquel le ash de
LED est vu, soit en regardant un histogramme bidimensionnel TVC/AVC, soit dans la projection de celui-
ci. Une fois la conversion du TVC en ns faite, on peut estimer le temps du ash de LED dans la rampe de
TVC, c’est-à-dire le temps de transit modulo 50ns. Les taux de comptage in situ Øtant de l’ordre de 100
kHz, il est nØcessaire d’utiliser des astuces pour pouvoir analyser dans de bonnes conditions les runs de
LED internes. C’est pourquoi nous utilisons un dispositif appelØ microrun qui consiste à synchroniser la
prise de donnØes avec l’horloge. Cela fonctionne de la maniŁre suivante. L’horloge donne l’ordre au LCM
de commencer la prise de donnØes, puis envoie l’ordre de ash, puis donne l’ordre d’arrŒter la prise de
7Il s’agit en fait de la largeur à mi-hauteur de l’impulsion lumineuse.
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FIG. 3.7  Histogramme bi-dimensionnel AVC-TVC et sa projection. La partie au-dessus de la ligne
horizontale est projetØe pour obtenir l’histogramme du bas. Le signal provenant de la LED interne est
alors facilement isolØ. Sa position est repØrØe par un ajustement gaussien. Cette position est reportØe sur
l’histogramme bi-dimensionnel entre les deux lignes verticales.
donnØes jusqu’au prochain cycle de ash. Cette mØthode permet de rØduire de façon importante le bruit
reçu au cours de run utilisant des ashs synchronisØs avec l’horloge qu’il s’agisse de LED internes ou
de balises LED. La gure (3.8) compare les histogrammes temps/charge pour un run oø l’acquisition est
continue et pour un microrun.
Réglage de la LED
L’intensitØ de la LED est rØglØe par le paramŁtre DYN_TH de l’ARS. Lors de la calibration de la MI-
LOM en chambre noire, des donnØes ont ØtØ prises avec plusieurs valeurs de ce paramŁtre. Les rØsultats
sont prØsentØs sur la gure (3.9). On y constate que l’intensitØ de la LED est maximale pour une valeur
de 60 et diminue lorsque la valeur de ce paramŁtre augmente. La diminution peut Œtre caractØrisØe de
façon linØaire, l’intensitØ diminue d’environ 0.2p.e. par unitØ de DYN_TH. Au delà de 110, le ash de la
LED se confond avec le signal provenant d’un seul photo-Ølectron.
Pour la MILOM, toutes les LED avaient ØtØ rØglØes à une mŒme valeur de DYN_TH : 90. Avec cette
valeur, l’intensitØ de la LED est sufsamment faible pour Øviter d’Œtre dans un rØgime de saturation
mais reste sufsamment intense pour Œtre visible facilement. Le seuil du trigger L0 des ARS Øtait rØglØ à
100mV, l’essentiel des ashs de LED donnant un signal ayant une intensitØ supØrieure.
Pour les lignes complŁtes, une autre stratØgie a ØtØ adoptØe. On utilise la valeur standard de DYN_TH
de 60, soit l’intensitØ maximale. Ensuite, les modules optiques dont les LED ont une intensitØ trop haute
ou trop basse ont ØtØ identiØs. Pour ceux-ci, la valeur est rØglØe soit à 90, rØduisant alors l’intensitØ,
soit à 0 an de tenter d’augmenter l’intensitØ mais cette opØration n’a aucun effet notoire sur les LED de
faible intensitØ.
Les LED peuvent Œtre ashØes soit de maniŁre simultanØe (dans ce cas, elles sont toute ashØes en
mŒme temps), soit de maniŁre sØquentielle, c’est-à-dire l’une aprŁs l’autre. Dans ce cas, toutes les LED
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FIG. 3.8  Comparaison entre une prise de donnØes standard in situ (en haut) et une prise de donnØes en
mode microrun. Le mode microrun permet de s’affranchir du bruit.
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FIG. 3.10  Évolution des temps de transit mesurØs avec les LED internes, pendant toute la pØriode oø
la MILOM Øtait la seule ligne fonctionnelle. Chaque point reprØsente le temps mesurØ dans un ARS,
l’erreur Øtant l’erreur statistique du pic.
de tous les OM 0 du dØtecteur ashent, puis celles des OM 1, puis celles des OM 2. Le dØlai entre deux
ashs est de 1µs. C’est le mode sØquentiel qui est utilisØ avec un dØtecteur complet.
3.2.1 StabilitØ du dØtecteur
Étude des données de LED internes pour la MILOM
La MILOM ayant ØtØ dØployØe et connectØe plus d’un an avant la premiŁre ligne ANTARES, elle a
permis d’Øtudier en dØtail la stabilitØ des calibrations du dØtecteur. Nous traiterons en particulier le cas
des LED internes. Sur le MLCM, de la MILOM, les LED des OM 1 et 2 fonctionnaient correctement.
Lorsque la MILOM opØrait seule, des donnØes avec des LED internes Øtaient prises quasiment tous
les jours. La gure (3.10) reprØsente le temps auquel le ash de LED est vu par chaque ARS, pendant
les 300 jours d’opØration avec seulement la MILOM. Le temps utilisØ est relatif au dØbut de la rampe de
TVC, aprŁs conversion du TVC en nanoseconde. Une nouvelle calibration en TVC a ØtØ utilisØe chaque
semaine pour cette Øtude. On observe alors que les temps de transit sont assez constants. Pour estimer
plus prØcisØment la stabilitØ des temps de transit in situ, les temps mesurØs au cours du temps ont ØtØ
projetØs sur la gure (3.11). On peut alors estimer la dispersion des temps de transit sur une longue durØe.
Cette dispersion est infØrieure à 0.5 ns pour les OM 1 et 2.
Enn, nous avons ØtudiØ l’inuence de la charge sur le temps de transit, en utilisant une calibration
en charge faite sur le banc de test de Saclay avant l’intØgration des ARS dans la ligne. On constate alors
que la charge du pic de LED varie peu in situ, mais Øgalement que les variations du temps de transit ne
dØpendent pas de la charge de ce pic comme le montre la gure (3.12).
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FIG. 3.11  Projection de la gure (3.10) permettant alors de constater que les temps de transit sont
stables à moins de 0.5 ns.
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FIG. 3.12  Temps de transit en fonction de la charge pour les diffØrents runs de LED internes pris avec
la MILOM.
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FIG. 3.13  Évolution de la calibration en TVC : en haut TVCmax, et en bas TVCmin
Stabilité des autres paramètres de la MILOM
An de complØter cette Øtude, nous avons contrôlØ Øgalement la stabilitØ de la calibration TVCmin/TVCmax
et de la calibration en charge. Pour cela, nous avons ØtudiØ des donnØes de MILOM sØlectionnØes par
le trigger minimum bias, prises pendant les nuits8 et ce sur une pØriode de deux mois et demi entre
septembre 2005 et dØcembre 2005.
La mesure des TVCmin/TVCmax est faite avec la mØthode dØcrite au paragraphe 3.1. Pour la calibra-
tion en charge, nous avons surveillØ la valeur moyenne de la distribution en AVC. Cette distribution est
dominØe par du bruit valant un photo-Ølectron, comme nous l’avons vu sur la gure (3.3). C’est pourquoi
la valeur moyenne des AVC nous donne une approximation de la position du pic à un photo-Ølectron. La
gure 3.13 reprØsente la stabilitØ de la calibration TVCmin/TVCmax. On y constate que les valeurs de ces
paramŁtres varient au cours du temps, d’environ une unitØ pour TVCmax et de deux unitØs pour TVCmin.
La gure 3.14 reprØsente la stabilitØ des AVC relativement au premier point. On y constate que la valeur
moyenne de la distribution bouge de moins de 0.5% sur cette pØriode, de plus on peut remarquer que les
diffØrents ARS ont des comportements similaires. [PIEDESTAL]
Ce que la MILOM nous a appris sur la stabilité du détecteur
La MILOM a permis de conrmer que les dispositifs d’acquisition de donnØes sont stables, qu’il
s’agisse des temps de transit des photomultiplicateurs ou bien des paramŁtres de calibration. Ces rØsultats
nous permettent alors de consacrer l’essentiel du temps d’opØration du dØtecteur à la prise de donnØes de
physique, sans devoir en permanence refaire des calibrations.
Nous avons Øgalement pu voir dans quelles circonstances les temps de transit ne sont pas à leur valeur
nominale, et pouvons donc prendre en compte ces phØnomŁnes dans les donnØes à analyser.
Enn, la MILOM a prouvØ la stabilitØ du dØtecteur sur une longue pØriode de temps. De fait, on peut
se contenter de faire des calibrations de maniŁre hebdomadaire sans risque majeur de grosse variation.
8C’est-à-dire lorsque la salle de contrôle était inoccupée, donnant alors des runs longs
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FIG. 3.14  StabilitØ de la calibration en AVC, relativement au premier point.
3.2.2 ProcØdure automatique sur un dØtecteur complet
Si, pour 3 modules optiques, l’analyse manuelle des donnØes de LED internes est envisageable, le
dØtecteur complet en comportera 900 et rend l’analyse manuelle impossible. Il a donc ØtØ nØcessaire de
dØvelopper une procØdure automatique. Cette procØdure a d’abord ØtØ dØveloppØe sur la MILOM, puis
amØliorØe an de faire face aux difcultØs rencontrØes avec les lignes complŁtes.
Difficultés rencontrées
La premiŁre difcultØ est due au fonctionnement du dØtecteur. En effet, le temps de transit d’un
photomultiplicateur ANTARES est de l’ordre de 60 ns, la rampe de TVC dure 50 ns. Pour les photomul-
tiplicateurs ayant un temps de transit court, le temps auquel est vu le ash de LED peut se synchroniser
avec la n de la rampe de TVC. On se retrouve ainsi avec un pic qui se chevauche sur deux TVC succes-
sifs, c’est-à-dire qu’en fait, on trouve deux pics, un autour de 50ns, et un autour de 0 ns. Il a donc ØtØ
nØcessaire d’enrouler la rampe de TVC c’est-à-dire de reporter les points se trouvant en n de rampe de
TVC au dØbut. C’est pourquoi l’histogramme prØsentant le temps dans la rampe de TVC aprŁs conver-
sion, va de -10 à 50 ns au lieu d’aller de 0 à 50 ns. Les ØvØnements ayant lieu entre 40 et 50 ns sont
reportØs dans la rØgion entre -10 et 0. Ceci explique que pour certaines LED le temps nominal peut Œtre
infØrieur à zØro.
La seconde difcultØ rencontrØe vient des taux de comptage : en effet, la ligne 1 a ØtØ dØployØe
dans une pØriode oø les taux de comptage Øtaient particuliŁrement ØlevØs, ce qui a rendu l’analyse plus
difcile et ce, mŒme en mode microrun. En effet, plusieurs phØnomŁnes viennent alors perturber la prise
de donnØes puis l’analyse. Citons en particulier :
- Lorsque le taux de comptage devient ØlevØ, le temps d’intØgration devient non nØgligeable devant
le temps sØparant l’arrivØe de deux photons. Il est alors fort probable que l’ARS soit dØjà en
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train d’intØgrer un signal lors du ash LED, diminuant alors fortement l’efcacitØ du run de LED
interne.
- Avec des taux de comptages ØlevØs, il y a plus d’ØvØnements avec une charge importante, dimi-
nuant alors la qualitØ de la coupure en charge.
Méthode de recherche de pic
La recherche automatique du pic dans la rampe de TVC pour un histogramme se dØroule de la
maniŁre suivante :
- Dans un premier temps, on remplit un histogramme avec les temps des hits ( dans la rampe de
TVC aprŁs conversion en ns) ayant une charge supØrieure au photo-Ølectron. On calcule alors le
nombre d’entrØes attendues dans chaque bin dans l’hypothŁse d’une distribution plate.
- On balaye alors l’histogramme, en recherchant toutes les zones oø le nombre d’entrØes par bin est
supØrieur à 4 fois le nombre attendu dans l’hypothŁse d’une distribution plate9. On sØlectionne les
zones larges d’au moins 0.8 ns.
- On tente alors un ajustement gaussien du pic dans les rØgions considØrØes. On classe ensuite les
ajustements obtenus pour les diffØrentes zones10 en fonction de l’erreur statistique sur la position
du pic. On sØlectionne enn le pic ayant la plus faible erreur sur sa position, avant de sauvegarder
sa position.
- Si aucun pic n’est trouvØ, on sauvegarde la moyenne et l’Øcart quadratique moyen de l’histo-
gramme. Si l’histogramme n’est pas bon11, on enregistre alors la valeur -20 servant de code d’er-
reur.
Erreurs systématiques
An d’estimer les erreurs systØmatiques lors de l’usage de LED internes, la procØdure suivante a ØtØ
utilisØe : deux runs de LED internes ont ØtØ pris l’un aprŁs l’autre. Le dØlai entre les deux runs est alors
sufsamment court pour supposer qu’aucun facteur extØrieur ne puisse modier les temps de transit.
Ceux-ci sont alors mesurØs par la chaîne automatique que nous venons de dØcrire. En comparant alors
les deux mesures on peut obtenir une estimation de l’erreur systØmatique. La gure (??) reprØsente la
diffØrence entre deux mesures consØcutives du temps du ash. La largeur de cette distribution et de son
ajustement gaussien etant de l’ordre de 50 ps on peut estimer l’erreur systŁmatique, Nous pouvons donc
en conclure :
Errsys < 50ps
Influence de la température
Si l’on fait un run de LED interne juste aprŁs un redØmarrage à froid du dØtecteur12 , on observe que
le temps auquel le ash de LED est vu est infØrieur d’environ une nanoseconde au temps habituel. An
d’Øtudier ce phØnomŁne, une sØrie de runs successifs d’environ 2 minutes a ØtØ prise aprŁs un redØmar-
rage à froid du dØtecteur. On peut alors observer, comme le montre la gure (3.16), que le temps de
transit met environ 40 minutes (2200 s) à atteindre sa valeur nominale. La charge et les TVCmin/TVCmax
9On cherche à reperer des exces important
10Généralement, il n’y a qu’une zone sélectionnée.
11Ce qui arrive soit dans un ARS inactif au moment du run, soit si le run est court et que le nombre d’entrées après projection
est inférieur à 500.
12c’est-à-dire après une période pendant laquelle l’alimentation provenant de la boîte de jonction a été coupée.
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FIG. 3.15  Comparaison des temps mesurØs pour deux runs de LED internes consØcutifs.
restent stables au cours de cette pØriode. On peut donc s’attendre à ce que les donnØes prises dans la
premiŁre demi-heure suivant un redØmarrage du dØtecteur soient de moins bonne qualitØ que les donnØes
prises normalement.
L’Øvolution de la tempØrature dans les LCMs due à la dissipation thermique de l’Ølectronique semble
Œtre une explication plausible de ce phØnomŁne. An d’Øtudier cette hypothŁse, une sØrie de tests a ØtØ
rØalisØe en salle noire, en faisant varier la tempØrature à l’aide de la climatisation.
Le refroidissement des LCM a ØtØ dØsactivØ pour cette Øtude et la tempØrature de ceux-ci a ØtØ
mesurØe à l’aide d’une sonde thermique posØe contre le cylindre en titane. An de disposer de plus
de statistiques, l’Øtude a ØtØ rØalisØe sur l’ensemble d’un secteur13 . Les rØsultats de cette Øtude sont
prØsentØs sur la gure (3.17). On constate une augmentation du temps de transit avec la tempØrature, ce
qui permet de dØduire que l’augmentation du temps observØe sur la gure (3.16) est bien la consØquence
du temps de chauffe du LCM.
Stabilité du détecteur
La mØthode automatique que nous venons de dØcrire a ØtØ utilisØe pour analyser les runs de LED
internes avec les lignes 1 et 2. L’analyse peut Œtre lancØe facilement par le shifter depuis la salle de
contrôle. La gure (3.18) reprØsente la stabilitØ des temps de transit pour un Øtage de la ligne 1, entre
mars 2006 et septembre 2006. Il est nØanmoins compliquØ de regarder l’Øvolution des temps de transit
pour tous les Øtages composant le dØtecteur. Nous avons donc ØtudiØ la stabilitØ relative à la moyenne,
c’est-à-dire la diffØrence entre les temps mesurØs à chaque RUN et le temps moyen, et ce pour chaque
ARS. Cette stabilitØ est reprØsentØe sur la gure (3.19). On peut alors en conclure que la ligne 1 est
stable à 0.5ns prŁs. Seules les donnØes provenant d’ARS ne fonctionnant pas14 n’ont pas ØtØ prises en
13Il s’agit du secteur 3 de la ligne 6.
14identifiés par la valeur −20.
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FIG. 3.16  Temps de transit en fonction du temps aprŁs un redØmarrage à froid du dØtecteur
compte. Aucun ltrage n’a ØtØ fait sur les donnØes pour rejeter d’Øventuels pics mal identiØs. C’est ce
qui explique la prØsence d’ØvØnements ØloignØs de plusieurs nanosecondes, cependant une observation
des stabilitØs individuelles sur chaque LCM, nous assure que les points ØloignØs de la moyenne sont des
exceptions dues par exemple à un Øchec dans la localisation du pic et non des ARS instables.
Des ØvØnements peuvent modier les temps auxquels sont vues les LED. Par exemple, les rØglages
dØcrits au paragraphe 3.2 ont ØtØ rØalisØs en septembre 2006 et s’accompagnent d’un changement des
temps auxquels les LED sont vues. Ce changement s’explique naturellement par un effet de Walk dß
au changement de la valeur du seuil. L’effet de ce changement est visible sur la gure (3.20). L’effet
est diffØrent pour chaque ARS, car le seuil et le DYN_TH ont ØtØ rØglØs de maniŁre abstraite et non par
rapport à une calibration de rØfØrence car une calibration prØcise de ce rØglage n’est pas nØcessaire à
l’analyse que nous avons prØsentØe. En effet, c’est la stabilitØ temporelle de la LED qui nous intØresse.
Celle-ci Øtant intense, nous pouvons avoir un seuil ØlevØ ; de plus, l’intensitØ et les seuils Øtant stables,
une fois les rØglages faits, ces paramŁtres ne seront pas à l’origine de variations.
3.2.3 Évolution des calibrations en charge et en temps
Nous allons Øgalement vØrier la stabilitØ des AVC et TVC de la ligne 1. Nous allons nous intØresser
aux runs pris au mois de juin 2006, ceux-ci seront analysØs lorsque nous aborderons la reconstruction de
muons atmosphØriques. Comme pour les LED internes, il est difcile de reprØsenter individuellement la
stabilitØ des 25 Øtages.
Nous allons donc combiner l’ensemble des Øtages dans un histogramme. Pour cela, dans un pre-
mier temps, nous allons pour chaque ARS calculer la moyenne sur l’ensemble des runs des bornes
des rampes de TVC, ainsi que la moyenne des charges moyennes. Ensuite, nous allons remplir un histo-
gramme avec les valeurs mesurØes individuellement pour chaque run et la valeur moyenne prØcØdemment
calculØe. Pour la stabilitØ des AVC, on utilise le rapport entre la valeur mesurØe et la valeur moyenne.
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FIG. 3.17  Évolution du temps auquel est vu le ash de LED en fonction de la tempØrature du LCM.
Les erreurs sur le temps prennent en compte le fait que ces runs sont faits peu aprŁs que le secteur ait ØtØ
allumØ.
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FIG. 3.18  StabilitØ des temps de transit pour l’Øtage 21 de la ligne 1 de mars à septembre 2006
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FIG. 3.19  Somme des Øcarts des temps de transit vus par chaque ARS relativement à leur moyenne
pour la ligne 1.
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FIG. 3.20  Effet du rØglage sur les temps des LED
Tandis que pour la stabilitØ des TVC, on utilise la diffØrence entre la valeur moyenne et la valeur mesurØe.
La stabilitØ des AVC et du maximum de la rampe de TVC A est reprØsentØe sur la gure (3.21). On y
constate alors que les AVC varient de moins de 0.5%, et que les variations du TVC sont de l’ordre d’un
canal. On sait donc que la calibration du dØtecteur ne varie pas de maniŁre signicative une fois sur site,
ce qui nous garantit que les donnØes que nous allons analyser dans la suite sont de bonne qualitØ.
3.2.4 Conclusion sur la stabilitØ
D’abord, nous avons ØtudiØ en dØtail les propriØtØs de LED aprŁs intØgration, lors de la pØriode de test
à terre de la MILOM. La MILOM a permis de vØrier la stabilitØ de l’Ølectronique d’acquisition. Nous
avons pu vØrier la stabilitØ des temps de transit sur celle-ci, mais Øgalement d’autres paramŁtres tels que
la calibration en TVC ou en charge. Dans la perspective d’un dØtecteur complet, la procØdure d’analyse
des donnØes de LED internes a ØtØ automatisØe d’abord sur la MILOM, puis adaptØe à un dØtecteur plus
complet. Ce systŁme automatique est installØ dans la salle de contrôle et peut Œtre utilisØ par l’Øquipe de
permanence.
Les temps de transit sont stables à 0.5 ns prŁs in-situ et les variations importantes peuvent Œtre cor-
rØlØes avec un ØvØnement extØrieur tel qu’un rØglage des seuils, des hautes tensions ou de l’intensitØ des
LED. L’inuence de la tempØrature du LCM a ØtØ ØtudiØe. Celle-ci explique les variations de temps vues
aprŁs un dØmarrage. NØanmoins, l’amplitude des variations de tempØrature sur site est trop faible pour
que cela ait une inuence importante sur le dØtecteur.
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FIG. 3.21  Histogramme prØsentant la stabilitØ de la ligne 1 au mois de juin 2006. À gauche, rapport
entre les AVC et leur moyenne. À droite, diffØrence entre les TVC et le TVC moyen.
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CHAPITRE 4
Simulation du détecteur et reconstruction de traces
Le hasard c’est "l’involontaire simulant le volontaire"
Jean-Gabriel Tarde
Nous avons dØsormais un dØtecteur, nous savons que sa calibration est stable, et avons le cas ØchØant,
des mØthodes pour refaire les calibrations lorsque c’est nØcessaire. Cependant, an de comprendre ce que
l’on observe, il est nØcessaire de prØdire ce que va voir le dØtecteur, c’est l’intØrŒt des simulations. Il faut
aussi avoir des algorithmes capables, à partir des hits, de reconstruire les traces des particules traversant
le dØtecteur.
Dans cette partie nous allons dans un premier temps prØsenter la chaîne de simulation du dØtecteur.
Ensuite nous allons aborder la formation et la propagation d’un cône Cerenkov dans l’eau, ainsi que sa
forme vue par le dØtecteur. Enn, nous allons dØcrire les outils de reconstruction utilisØs dans ANTARES.
4.1 La chaîne de simulation
An d’Øtudier les performances du dØtecteur rØel, il est nØcessaire d’avoir des simulations auxquelles
on peut se rØfØrer. Pour cela, une chaîne de simulation existe pour les neutrinos atmosphØriques et les
muons atmosphØriques. Les ØvØnements sont simulØs un par un avec des mØthodes Monte-Carlo.
Dans un premier temps, les ØvØnements sont gØnØrØs dans un volume de génération, ensuite ils sont
propagØs jusqu’à un volume proche du dØtecteur appelØ canette. La canette est une boîte cylindrique
entourant le volume instrumentØ. Une fois dans la canette, les ØvØnements sont simulØs en dØtail, en
particulier le cône de lumiŁre Cerenkov, ainsi que sa propagation dans la mer. Lorsque la lumiŁre atteint
le dØtecteur, la rØponse de celui-ci est simulØe en dØtail. La gure (4.1) est un schØma reprØsentant la
canette et le volume instrumentØ.
4.1.1 Production de donnØes simulØes
Génération de neutrinos atmosphériques : GENHEN
Les neutrinos de haute Ønergie traversant le dØtecteur sont gØnØrØs par le programme GENHEN[75].
Il est utilisØ pour gØnØrer les neutrinos atmosphØriques, mais Øgalement pour simuler une source ponc-
tuelle de neutrinos.
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FIG. 4.1  SchØma de principe de la canette, les traces sont propagØes jusqu’à celle-ci. Une fois dans la
canette, la lumiŁre Cerenkov est simulØe et propagØe jusqu’au volume instrumentØ.
Le ux de neutrinos atmosphØriques suit à basse Ønergie le spectre de rayons cosmiques. Au delà de
100 GeV , les muons produits par l’interaction d’un rayon cosmique dans l’atmosphŁre atteignent le sol
et sont arrŒtØs par la matiŁre, diminuant alors le nombre de neutrinos. Ainsi, à une Ønergie supØrieure au
TeV , le spectre de neutrinos moyennØ sur tous les angles peut Œtre donnØ par[76] :
dΦ(νatm)
dEνdΩ
= 4.9
(
Eν
GeV
)−3.6
cm−2s−1sr−1GeV−1 (4.1)
Enn, à haute Ønergie (E > 100TeV ), des mØsons charmØs à faible durØe de vie sont produits. Leur
dØsintØgration semi-leptonique contribue au spectre de neutrinos atmosphØriques. Cependant, il y a en-
core de nombreuses incertitudes sur ces ux, c’est pourquoi, an de permettre l’Øtude de cette rØgion, le
programme GENHEN peut produire des neutrinos suivant de nombreux modŁles de ux.
Les ØvØnements sont produits dans un volume de génération. Alors que la canette a une taille
constante dØnie par l’utilisateur, ce volume dØpend de l’Ønergie. Pour cela, l’Øchelle d’Ønergie est divi-
sØe logarithmiquement en dix. Pour chaque partie de cette Øchelle, un nouveau volume de gØnØration est
calculØ, en se basant sur la distance maximale que peut parcourir un muon avec une Ønergie correspon-
dant à l’Ønergie maximale de chaque segment. Un neutrino est alors gØnØrØ de maniŁre alØatoire.
Les interactions du neutrino avec la matiŁre sont simulØes à l’aide des programmes LEPTO[77],
diverses fonctions de distribution de partons peuvent Œtre utilisØes. Pour cela, le programme fait appel à
PDFLIB[78], gØnØralement il est fait appel au modŁle CTEQ3D.
Les muons ainsi produits sont alors propagØs jusqu’à l’entrØe de la canette. Si le muon n’atteint pas
la canette, l’ØvØnement est rejetØ.
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Génération de muons atmosphériques : CORSIKA
Les muons atmosphØriques descendants sont gØnØrØs avec CORSIKA1[79]. Ce programme simule
l’interaction de rayons cosmiques avec l’atmosphŁre2 . La simulation avec CORSIKA s’arrŒte au niveau
de la mer. Les muons prØsents à ce niveau sont alors propagØs jusqu’à la canette avec le programme
MUSIC. Le ux de rayons cosmiques primaires simulØs est dØcrit par[80] :
dφz
dE0
(E0) = φ0z Eγz0
(
1+(
E0
Ez
)εc
)(γc−γz)/εc
(4.2)
oø φ0z et γz sont le ux absolu et l’indice spectral du ux de rayons cosmiques primaires, εc = 1.87
et γc = −4.68 caractØrisent le changement dans le spectre au delà de l’Ønergie Ez = ZEp avec Ep =
4.5× 106GeV . Le tableau (4.1) donne les valeurs de φ0z et γz en fonction du type de primaire incident.
Ces simulations ont ØtØ rØalisØes pour des rayons cosmiques primaires composØs soit de protons, soit
p He Fe
φ0z 8.73×10−2 5.71×10−2 2.04×10−2
γz 2.71 2.64 2.59
TAB. 4.1  ParamØtres du ux de rayons cosmiques initial simulØs avec CORSIKA,
d’hØlium, soit de Fer. Pour 3 gammes d’Ønergies : de 1 à 10 TeV , de 10 à 100 TeV , et de 100 Tev à 100
PeV , ainsi que pour deux gammes d’angles zØnithaux : de 0 à 60° et de 60 à 85°.
Les poids
Le ux simulØ de particules incidentes doit avoir un spectre le plus proche possible du ux rØel de
rayons cosmiques :
Φr =
dNr
dEdAdt
E , A et t sont respectivement l’Ønergie de la particule incidente, la surface et le temps. La dØpendance en
Ønergie de ce ux peut Œtre dØcrite par :
Φr(E) = φ0E−γr fc(E) (4.3)
oø γr = 2.7 est l’indice spectral du ux et fc est une fonction de correction, si on nØglige le genou, on
peut dØnir fc ≡ 1.
Pour des raisons de temps de calcul, il est impossible de gØnØrer directement un spectre avec un
indice rØaliste. On gØnŁre alors un spectre avec un indice spectral γg. La distribution en Ønergie du ux
gØnØrØ est alors :
dNg
dE = Ng
γg−1
E1−γgmin −E1−γgmax
E−γg (4.4)
Emin et Emax sont les bornes en Ønergie entre lesquelles le ux a ØtØ gØnØrØ. Pour passer à un ux rØaliste,
on applique alors un poids,wi à chaque ØvØnement[81] :
wgi ∝
Φr(Ei)
dNg/dE)|E=Ei
∝ E(γr−γg)i fc(Ei) = E
−∆γ
i fc(Ei) (4.5)
1CORSIKA Version 6.2.
2Les nucléons sont décrits par le modèle de la corde Quark-Gluon ( QGSJET).
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Le nombre total d’ØvØnements simulØs doit alors Œtre remplacØ par ∑i wgi lors de l’analyse. An de faire
correspondre la production Monte-Carlo à une durØe donnØe, on multiplie ce poids par le coefcient W0
wi = W0E
−∆γ
i . fc(Ei) (4.6)
Le temps d’irradiation du dØtecteur peut alors s’Øcrire :
Nr
Ti
=
∑i wgi
Ti
= A
Z Emax
Emin
Φr(E)dE (4.7)
avec Nr = ∑i wgi . Cette Øquation se rØsout numØriquement et a pour solution :
Ti =
W0Ng(γg−1)
Aφ0(E1−γgmin −E1−γgmax )
(4.8)
Par consØquent :
- le taux d’ØvØnements R est donnØ par :
R = ∑i wiTi (4.9)
- Le temps d’irradiation est indØpendant des bornes en Ønergie de la production car Ng ∝ E1−γgmin −
E1−γgmax .
Génération de photons, Cerenkov et simulation du détecteur : KM3
KM3[82] est un programme interne à la collaboration. Celui-ci prend le relais des gØnØrateurs de par-
ticules lorsque celles-ci entrent dans la canette. Il est dŁs lors nØcessaire de simuler les photons Cerenkov
Ømis par la particule, mais aussi la lumiŁre Cerenkov Ømise par les particules secondaires produites lors
du passage de la particule dans le milieu. La distribution de lumiŁre produite par le cône Cerenkov d’un
muon est enregistrØe dans des tables an de rØduire les temps de calcul. De plus, une partie de l’Ønergie
d’un muon traversant le dØtecteur est perdue sous forme de gerbes ØlectromagnØtiques (voir Annexe C).
Le programme estime le nombre de gerbes nØcessaires et les rØpartit alØatoirement sur la trajectoire de
la particule. Les principaux phØnomŁnes simulØs par KM3 sont les suivants :
- GØnØration d’un cône Cerenkov et ajout de gerbes ØlectromagnØtiques.
- Pertes d’Ønergies dans le milieu et lumiŁre gØnØrØe par les particules secondaires.
- Diffusion/absorption de la lumiŁre dans l’eau à l’aide de tables prØ-Øtablies. Lors de la pØriode
de sØlection du site, de nombreux tests ont ØtØ rØalisØs an d’avoir une mesure correcte de ces
longueurs. Parmi les paramŁtres de l’eau utilisØs dans la table standard3 , nous retiendrons les
paramŁtres suivants :
Longueur d’absorption : 55m
Longueur d’attØnuation : 47m
La variation de ces mesures en fonction de la longueur d’onde est reprØsentØe sur la gure (4.2).
Nous reviendrons sur ces mesures dans le chapitre 5.
KM3 peut Øgalement prendre en compte la simulation du dØtecteur, En particulier, ce logiciel simule les
phØnomŁnes suivants :
3Cette table est appelée partic-0.0075.
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FIG. 4.2  Valeurs de la longueur d’absorption ( trait plein ), et d’attØnuation (pointillØ) mesurØes sur le
site ANTARES lors des campagnes de tests prØalables à l’installation du dØtecteur.
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- RØponse du photomultiplicateur : des tests ont ØtØ rØalisØs en 1998[83] an de mesurer la rØponse
angulaire et la calibration absolue du module optique. La rØponse angulaire a ØtØ mesurØe en
dØplaçant une LED autour du photomultiplicateur, et en mesurant la rØponse de celui-ci à un
Øclairage provenant d’une direction connue. Cela a permis de paramØtrer la rØponse angulaire du
photomultiplicateur.
Pour cette derniŁre mesure, le module optique a ØtØ placØ dans une boîte remplie d’eau et exposØ
au ux de muons atmosphØriques, des scintillateurs placØs de part et d’autre de la boite permettent
de connaître la trajectoire du muon. Le module optique a ØtØ montØ sur un support mobile, an
d’Øtudier la rØponse du photomultiplicateur à diffØrents angles d’incidence. La rØponse de celui-
ci a alors ØtØ mesurØe et comparØe à des simulations Monte-Carlo basØes sur GEANT3[84]. Ces
deux Øtudes ont permis de paramØtriser la rØponse angulaire du photomultiplicateur :
Q = Q0(0.26cos(θ)(0.67cos(θ)(0.31−0.23cos(θ)))) (4.10)
Cette description ne semble cependant pas optimale, nous reviendrons dans l’annexe D sur la
paramØtrisation de la rØponse angulaire et sur son rôle dans les performances du dØtecteur
- DØlai Ølectronique : deux phØnomŁnes entrent ici en compte, d’abord le passage de relais d’un
ARS à l’autre,s’il y a encore de la lumiŁre aprŁs 50ns et ensuite le temps d’intØgration du signal de
250ns. Ces deux effets seront montrØs plus tard sur les donnØes rØelles.
- Bruit de fond optique. On peut simuler une distribution plate de hits à une frØquence donnØe, en
gØnØral 100 kHz4.
Description du détecteur
Pour les simulations, le dØtecteur est dØcrit par des chiers ASCII. Ces chiers contiennent les co-
ordonnØes des diffØrents ØlØments du dØtecteur dans le rØfØrentiel du centre de gravitØ. Il existe des
gØomØtries dØcrites pour chaque Øtape de l’installation du dØtecteur5 . Par dØfaut, les lignes sont verti-
cales et les modules optiques sont alignØs. An de simuler des donnØes plus rØalistes, il existe Øgalement
des chiers dØcrivant les dØtecteurs pour des courants non nuls. Ils ont ØtØ gØnØrØs à partir d’un modŁle
donnant la forme de la ligne en fonction du courant.
4.2 Reconstruction
4.2.1 Principes gØnØraux de reconstruction
Le principe
AprŁs le passage d’une particule dans le dØtecteur, on dispose de hits sur des photomultiplicateurs. On
sait alors qu’au point (x,y,z) il y a eu un ou plusieurs photons à l’instant t. D’abord un prØ-ajustement
gØnØralement linØaire est rØalisØ sur les hits sØlectionnØs. Il s’agit de tracer la droite moyenne reliant
les hits. Ensuite, un ajustement avancØ est fait à partir d’une description physique de la trace, soit par
minimisation de χ2 soit par une mØthode de vraisemblance. Au cours de cette procØdure, une nouvelle
sØlection peut Œtre faite à partir cette fois de tous les hits en cherchant à identier ceux qui semblent
provenir de la trace.
4Dans les simulations les plus récentes, du bruit de fond optique réaliste tiré des vraies données est superposé à la simulation,
cette méthode sera présentée p 79.
5C’est-à-dire : pour une ligne, pour deux lignes, pour cinq lignes ainsi que pour un détecteur complet
72
4.2 Reconstruction 73
Le cas général
On veut calculer le temps t que met un cône Cerenkov d’angle θc à arriver au point Q à partir du
point P. Cette situation est schØmatisØe sur la gure (4.3(a)). On peut alors dØnir un vecteur~v = −→PQ. Ce
vecteur a alors une composante parallŁle l et une composante perpendiculaire k :
~v =
(
l =~v ·~u
k =
√
~v2− l2
)
(4.11)
Le temps t est alors donnØ par :
tth = t0 +
1
c (l−
k
tanθc
)+
1
vg
(
k
sin θc
) (4.12)
oø vg est la vitesse de groupe, le terme 1c (l− ktanθc ) reprØsente alors le temps de propagation de la parti-
cule tandis que 1vg (
k
sinθc ) reprØsente le temps de propagation des photons. Cette Øquation peut alors Œtre
simpliØe sous la forme :
tth = t0 +
1
c (l +κk) (4.13)
avec κ = cv
1
sinθc − 1tan θc . L’angle Cerenkov et la position du photomultiplicateur Øtant connus, il nous reste
à dØterminer les paramŁtres suivants :
- ~p0 = (x0,y0,z0), Le vecteur entre l’origine du rØfØrentiel et l’origine de la trace, dØnis au temps
t0.
- ~v = (sin θcos φ,sinθsin φ,cos θ) direction de la trace, φ est appelØ Azimut et θ est appelØ ZØnith.
- On peut prendre t0 = 0 en cherchant à trouver l’origine de la trace au dØbut de l’ØvØnement. En
effet, la trace bougeant avec le temps, on a ~p(t) = ~p0 + t ·~v.
On a alors une trace à 5 paramŁtres : x0,y0,z0,θ,φ.
Le cas à une ligne
À une ligne la situation est particuliŁre. En effet, si on considŁre une gØomØtrie parfaitement rec-
tiligne et que l’on ne sØpare pas les trois OMs de chaque Øtage,6 il est alors impossible de faire une
reconstruction 3D. Seul l’axe Z est rØguliŁrement instrumentØ et on a une symØtrie sphØrique dans le
plan (X ,Y ). L’azimut est alors dØgØnØrØ. Le point d’origine de la trace ne peut plus Œtre correctement
dØterminØ, par contre, on peut encore dØduire la distance de moindre approche et l’altitude de la trace
ainsi que le temps, lorsqu’elle est à ce point. L’angle zØnithal θ peut toujours Œtre mesurØ. L’Øquation
(4.12) devient alors
c(t− t0) = (z− z0)cosθ+
√
n2−1
√
d2 +(z− z0)sin2 θ (4.14)
On travaille alors avec 4 paramŁtres schØmatisØs sur la gure (4.3(b)) :
- θ : l’angle ZØnithal de la trace.
- d : la distance au point de moindre approche dans le plan (X ,Y ).
- z0 : l’altitude au point de moindre approche.
- t0 : le temps au point de moindre approche.
Ces paramŁtres sont repris sur la gure (4.3(b))
6La distance entre les trois OMs étant petite devant la distance verticale entre les étages, cette approximation n’est pas
injustifiée, de plus, à moins d’avoir un positionnement parfait, on peut considérer la ligne comme verticale
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FIG. 4.3  GØomØtrie du problŁme et paramŁtre de la trace.
Représentation d’une trace
On peut reprØsenter un ØvØnement dans le plan (t,z). Dans ce plan, on peut observer le prol de la
trace vue par une ligne. Dans le cas d’un muon descendant, comme on peut le voir sur la gure (4.4),
on observe une courbe dont l’altitude diminue avec le temps, la pente de cette courbe Øtant liØe à l’angle
zØnithal. Le cône Cerenkov ayant deux branches, on peut Øgalement voir le moment oø la deuxiŁme
branche est vue par la ligne, cela donne alors une courbure à la projection de la trace dans le plan (t,z).
Pour une trace horizontale, on voit les deux branches du cône à ØgalitØ. L’altitude du point de moindre
approche de la droite correspond à l’endroit oø est vu l’angle dans le cône. Plus ce point est proche de la
ligne, plus la coupure entre les deux branches sera marquØe.
Cas d’un point lumineux
Lorsque l’interaction donne une gerbe, l’extension de celle-ci est petite devant le dØtecteur, on peut
donc considØrer que toute la lumiŁre de la gerbe est concentrØe en un point. Ce type de topologie s’ap-
plique Øgalement aux balises LED Øclairant leur environnement de façon circulaire. On a alors un point
(x0,y0,z0) qui Ømet de la lumiŁre, se propageant à la vitesse vg, de façon isotrope à un temps t0. On peut
donc reconstruire l’enveloppe sphØrique de la lumiŁre Ømise. Dans le cas gØnØral, le temps d’arrivØe des
photons est alors donnØ par :
vg(t− t0) =
√
(x− x0)2 +(y− y0)2 +(z− z0)2 (4.15)
Les 4 paramŁtres de ce type de traces sont :
- (x0,y0,z0) position du point Ømettant de la lumiŁre.
- t0 temps auquel la lumiŁre est Ømise.
Dans le cas à une ligne, seul l’axe Z est rØguliŁrement instrumentØ, à nouveau, la symØtrie sphØrique
rend le problŁme dØgØnØrØ dans le plan (X ,Y ) et nous contraint à utiliser la distance d au lieu des
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FIG. 4.4  Principe de la reprØsentation de traces dans le plan (z, t).
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(b) Muon avec gerbes
FIG. 4.5  ÉvØnement multi-muon atmosphØriques à droite. À gauche on voit la trace d’un muon montant
ayant dØclenchØ des gerbes sur son passage.
coordonnØes planes (x0,y0). L’Øquation (4.15) devient alors :
vg(t− t0) =
√
d2 +(z− z0)2 (4.16)
donnant une trace à 3 paramŁtres :
- d : c’est la distance sØparant le point de la ligne dans le plan (X ,Y ).
- t0 : c’est le temps de l’instant oø la lumiŁre est Ømise.
- z0 : c’est l’altitude du point Ømettant de la lumiŁre.
4.2.2 PhØnomŁnes venants perturber la reconstruction
Nous avons pour l’instant dØcrit la forme de l’ØvØnement dans le cas d’un cône Cerenkov idØal ou
d’une sphŁre parfaite. En pratique la situation est plus complexe.
Dans le cas de muons atmosphØriques descendants, ces muons sont le plus souvent groupØs. Plusieurs
traces superposØes sont alors vues par le dØtecteur, donnant un cône Cerenkov ayant une forme moins
parfaite.
Un muon se propageant dans le dØtecteur peut produire des gerbes sur son passage, superposant une
sphŁre au cône Cerenkov. Ce phØnomŁne est responsable de nombreux photons retardØs, et peut ainsi
dØgrader la reconstruction.
Ces phØnomŁnes sont reprØsentØ sur la gure (4.5).
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4.2.3 Les outils de reconstruction existants
Reco
Reco est l’environnement de reconstruction devenu le standard de l’expØrience pour les analyses sur
les donnØes simulØes. Celui-ci se base sur plusieurs stratØgies. Les deux stratØgies utilisØes en standard
dans Reco sont appelØes par le nom de leurs auteurs Aart[85] et Carmona[86].
La stratØgie de Carmona est une stratØgie pensØe au dØpart pour la recherche de sources dont la
direction est connue. Il s’agit de tenter une reconstruction à partir de coordonnØes connues et de faire
un balayage directionnel autour de la position de la source. Cette stratØgie est particuliŁrement adaptØe
à des phØnomŁnes de type sursaut gamma. Elle peut nØanmoins aussi Œtre utilisØe pour un ux diffus
de neutrinos. Dans ce cas, un balayage directionnel est fait autour de la direction trouvØe lors du prŁ-
ajustement.
La stratØgie de Aart se base sur une nouvelle fonction de densitØ de probabilitØ, prenant en compte
l’existence d’un fond continu de hit dß à la bioluminescence et au 40K. L’ajustement avec la nouvelle
fonction est prØcØdØ par une sØrie d’ajustements an d’obtenir une prØcision optimale. Cette stratØgie
donne une rØsolution angulaire proche de 0.2◦ à haute Ønergie.
Ces stratØgies ont ØtØ dØveloppØes pour des neutrinos montant avec une Ønergie variant entre 1TeV et
1PeV suivant une loi de puissance de type E−2 ; de fait, leur utilisation pour la reconstruction de muons
atmosphØriques nØcessite des adaptations[87]. C’est pourquoi ces stratØgies n’ont pas ØtØ utilisØes dans
le cadre de ce travail.
Reco a ØtØ utilisØ pour Øtablir les performances nominales du dØtecteur. Plusieurs valeurs dØnissent
ces performances. Citons en particulier la surface effective et la rØsolution angulaire.
La surface effective est la surface qui peut Œtre directement comparØe à la taille du miroir d’un tØlescope
optique. Elle prend en compte plusieurs paramŁtres :
- le volume effectif qui prend en compte l’efcacitØ de la chaîne de dØtection/reconstruction :
Ve f f (Eν,θν,φν) = Ndet(Eν,θnu,φnu)Ngen(Eν,θnu,φnu) ×Vgen (4.17)
oø Vgen est le volume dans lequel sont gØnØrØes les traces.
- la densitØ de nuclØons ρNA et la section efcace d’interaction σ(Eν). On obtient alors une quantitØ
ayant la dimension d’une surface.
- la probabilitØ que le neutrino traverse la terre donnØe par P(Eν,θnu) = e−NAσ(Eν)
R
ρdl
, celle-ci dØ-
pend du chemin que parcourt le neutrino dans la Terre, c’est-à-dire de son angle.
En combinant ces paramŁtres, on dØnit alors la surface effective par
Ae f f = Ve f f (Eν,θν,φν)×ρNA×σ(Eν)×P(Eν,θν) (4.18)
C’est cette surface qui est reprØsentØe sur la gure (4.6(a)). Cette surface peut Œtre comparØe à la surface
d’un tØlescope optique oø d’un dØtecteur en astronomie gamma.
La rØsolution angulaire est la diffØrence d’angle entre la trace de muon reconstruite et le neutrino incident.
Celle-ci peut Œtre estimØe à partir des simulations Monte-Carlo, car dans ce cas l’angle du neutrino
incident simulØ est connu. Il s’agit alors de le comparer à l’angle reconstruit. Aux basses Ønergies, la
rØsolution est limitØe par l’angle physique entre le neutrino et le muon incident tandis qu’aux hautes
Ønergies, le muon est quasi-colinØaire au neutrino. C’est alors la qualitØ du dØtecteur qui domine. La
rØsolution angulaire du dØtecteur est reprØsentØe sur la gure (4.6(b))
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FIG. 4.6  Performances nominales du dØtecteur : surface effective et rØsolution angulaire
Les vraies données
Un environnement inspirØ de reco a ØtØ dØveloppØ[88] pour l’analyse des vraies donnØes. Cet envi-
ronnement est construit sur 3 programmes :
Calibrate : Ce programme applique une calibration au dØtecteur, c’est-à-dire qu’il donne à chaque hit
des coordonnØes physiques (x,y,z, t,a) nØcessaires à la reconstruction. Pour cela, il va rØcupØrer dans la
base de donnØes les informations extraites lors de la calibration du dØtecteur. Ces informations peuvent
varier pendant le run, c’est en particulier le cas du positionnement du dØtecteur. On dispose alors d’un
ensemble de hits dont les paramŁtres sont connus, ils deviennent donc utilisables pour la reconstruction.
Physics : Cette librairie contient le format de donnØes utilisØ pour la reconstruction, ce format est
repris dans l’annexe B.2. Cette librairie contient les objets informatiques destinØs par exemple à dØcrire
la gØomØtrie du dØtecteur ou le contenu d’un ØvØnement, elle contient Øgalement un certain nombre de
fonctions utilitaires, servant par exemple à la sØlection des hits ou au calcul du temps de propagation.
Real : Ce programme sert à reconstruire les ØvØnements. An d’ajuster la description des traces sur
ceux-ci, il fait appel à des librairies externes de calcul numØrique telles que MINUIT[89] ou NAG [90].
L’ajustement est basØ sur une mØthode de χ2 rØalisØe sur des hits sØlectionnØs à l’aide de mØthode de cau-
salitØ. Ce programme est organisØ autour de stratégies de reconstruction. Une stratØgie dØcrit l’ensemble
des Øtapes à rØaliser pour reconstruire une trace, qui gØnØralement sont les suivantes :
- Un prefit, c’est-à-dire un ajustement grossier, les paramŁtres ainsi extraits permettent d’initialiser
les ajustements suivant. il est gØnØralement rØalisØ sur les hits triggés. Ce pret peut avoir ØtØ
prØalablement initialisØ, par exemple sur le centre de gravitØ des hits de l’ØvØnement.
- Une premiŁre sØlection de hits est en gØnØral rØalisØe à partir du pret.
- Une premiŁre trace est reconstruite.
- A partir de la premiŁre trace reconstruite, une nouvelle sØlection de hits est rØalisØe, gØnØralement
en utilisant ceux qui sont temporellement proches de la premiŁre reconstruction.
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FIG. 4.7  Chaîne logicielle de traitement des vraies donnØes en vue de leur reconstruction
- Les Øtapes prØcØdentes peuvent alors Œtre rØitØrØes, par exemple en changeant la sØlection des
hits, en reconstruisant d’autres types de traces7, voire en changeant certains paramŁtres tel que la
dØnition des rØsidus au moment d’appeler les routines de minimisation.
Les vraies donnØes sont d’abord traitØes par Calibrate puis par Real. Cette chaîne est rØsumØe sur la
gure (4.7).
Il est possible Øgalement de traiter les donnØes issues des simulations, pour cela, il faut prØalable-
ment convertir les donnØes dans un format comparable à celui des vraies donnØes puis les ltrer pour
avoir des chiers d’entrØe comparables à ceux de vraies donnØes. Cette conversion est rØalisØe par le pro-
gramme MonteCarloEventWriter. Tandis que le ltrage est rØalisØ par le programme TriggerEfficiency.
Ces mØthodes ont ØtØ utilisØes pour les chiers les plus rØcents de muons atmosphØriques descendants et
de neutrinos. Le programme MonteCarloEventWriter propose Øgalement une mØthode alternative pour
l’ajout de bruit de fond optique plus rØaliste. Pour cela, le programme copie du bruit de fond optique
pris sur des runs de vraies donnØes sur les simulations. Cela permet de prendre en compte tous les effets
rencontrØs dans l’eau de mer et qui viennent interfØrer sur les vraies donnØes.
Nous avons dØsormais dØcrit la simulation du dØtecteur ainsi que la mØthode utilisØe pour la recons-
truction des ØvØnements. Dans la suite, nous allons utiliser ces outils an de reconstruire des muons
atmosphØriques
7C’est à dire en choisissant une trace ou une sphère, et en décidant de travailler en 1D où en 3D
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CHAPITRE 5
Étude de la propagation de la lumière dans l’eau à l’aide des balises optiques
On a raison de dire :
“ Connaître son adversaire et se connaître soi-même permet de remporter la victoire sans
aucun risque ; connaître le moment de l’attaque et les conditions du terrain, c’est s’as-
surer une victoire absolue.”
SunZi L’art de la guerre, ±V e siecle avant J.C.
Comme nous l’avons vu dans ce qui prØcŁde, la propagation de la lumiŁre dans l’eau est un ØlØment clØ du
dØtecteur. La reconstruction de sphŁre, appliquØe aux balises optiques, peut Œtre utilisØe pour comprendre
comment la lumiŁre se propage dans l’eau. Une premiŁre campagne de mesures[95] avait ØtØ menØe avant
l’installation du dØtecteur. Cependant, Œtre capable de rØaliser ces mesures avec le dØtecteur dØnitif,
c’est-à-dire en continu, est un atout important pour l’avenir de l’expØrience. De plus, la propagation de la
lumiŁre à une inuence sur les performances du dØtecteur, les valeurs utilisØes dans la simulation doivent
Œtre vØriØes sur site et modiØes le cas ØchØant.
Dans un premiers temps nous introduirons une mØthode pour la reconstruction des balises optiques,
et nous nous assurerons du bon fonctionnement de celle-ci. Nous introduirons alors la propagation de
la lumiŁre dans l’eau, ensuite nous dØcrirons la mØthode utilisØe pour mesurer les propriØtØs de l’eau
à l’aide de la reconstruction de sphŁre dØcrite prØcØdemment, enn nous donnerons une estimation des
longueurs d’attØnuation et d’absorption mesurØe avec cette mØthode.
5.1 Reconstruction de balises optiques
La reconstruction des ashs provenant des balises optiques est un bon moyen de tester la recons-
truction pour les sources de lumiŁre ponctuelle. Ce type de reconstruction sera utilisØ dans la suite an
d’identier les ØvØnements dominØs par les gerbes ØlectromagnØtiques. Les balises optiques sont une
source de lumiŁre ponctuelle installØe avec le dØtecteur. Lorsqu’une balise Ømet des ashs, il est possible
de reconstruire les coordonnØes d’origine et le temps de chaque ash. Cependant les coordonnØes de la
balise sont connues grâce au systŁme de positionnement. On peut alors directement comparer la position
reconstruite du point d’origine des ashs avec celle de la balise.
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5.1.1 SØlection des ØvØnements
Pour les runs oø la balise optique est active, un trigger spØcial est uttilisØ[91]. Celui ci est dØclenchØ
par le ash enregistrØ par le photomultiplicateur integrØ dans la balise, puis sØlectionne les hits dans
une fenŒtre temporelle autour du temps thØorique d’arrivØe du photon provenant de la balise. Les hits
remplissant cette condition sont considerØs comme des hits triggés les autres comme des snapshot.
5.1.2 La stratØgie de reconstruction
La stratØgie utilisØe pour la reconstruction des balises optiques fait une reconstruction 1D sur chaque
ligne ainsi qu’une reconstruction 3D avec tout le dØtecteur, chaque reconstruction est indØpendante des
autres.
La reconstruction 3D se fait en deux Øtapes. PrØalablement, on sØlectionne parmi les hits en coïn-
cidence locale dans une fenŒtre de 25ns, ceux ayant une amplitude supØrieure à 5 p.e.1. Un premier
ajustement  de l’Øquation (4.15)  est alors rØalisØ par minimisation de χ2. On utilise comme point
d’entrØe pour l’ajustement le centre de gravitØ des hits sØlectionnØs ainsi que leur temps moyen.
Ce premier ajustement est utilisØ pour une sØlection avancØe des hits. Seuls les hits ayant un rØsidu
en temps de moins de 30ns sont gardØs. De plus, seul le premier hit de chaque Øtage est gardØ2. La
premiŁre trace est alors utilisØe comme point d’entrØe pour le second ajustement toujours basØ sur une
minimisation de χ2.
La reconstruction en 1D est similaire à celle utilisØe en 3D. Une ligne est sØlectionnØe et seuls les
hits prØsents sur cette ligne sont utilisØs. Dans un premier temps, on sØlectionne les hits triggés, en
coïncidence locale dans une fenŒtre de 25ns et ayant une amplitude supØrieure à 2 p.e.3. On ajuste alors
l’Øquation (4.16) à l’aide d’une minimisation de χ2. Le point d’entrØe est le centre de gravitØ des hits.
Pour le second t, seuls ceux ayant un rØsidu en temps infØrieur à 30ns sont conservØs. De plus seul le
premier hit de chaque Øtage est utilisØ.
La stratØgie appelle d’abord la reconstruction en 3D, puis successivement la reconstruction 1D basØe
sur chaque ligne. An de diffØrencier les diffØrentes lignes parmi les traces 1D, le numØro de la trace
inclut une rØfØrence au numØro de la ligne.
5.1.3 RØsultats
Maintenant que nous avons dØcrit la stratØgie utilisØe, nous allons voir les rØsultats obtenus avec
celle-ci. Nous allons en particulier prØsenter les rØsultats obtenus par le second t dans le cas 3D.
Exemple de fit
La gure (E.4)4 est un exemple d’ØvØnement provenant d’une balise optique reprØsentØ dans le plan
(z, t). Cet ØvØnement a ØtØ reconstruit en utilisant la stratØgie dØcrite au paragraphe prØcØdent. Les traces
afchØes sont celles obtenues par le second t.
1Ce seuil peut sembler élevé mais les balises LED produisent beaucoup de lumière.
2Étant donné qu’il y a 3 photomultiplicateurs par étage, il peut y avoir 3 hits dans la bonne fenêtre de temps.
3Cette amplitude est plus faible que la précédente car si la ligne est très éloignée de la balise un seuil trop élevé rendrait la
reconstruction centrée sur cette ligne presque impossible.
4Annexe E
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FIG. 5.1  EfcacitØ de la reconstruction de sphŁre appliquØe aux ashs provenants d’une balise optique
(Ligne 4 Øtage 2 ). Il y a deux Øtapes par ligne et deux Øtapes dans la reconstruction 3D. La reconstruction
3D est identiØ par l’Øtiquette 3D, tandis que les reconstruction 1D sont identiØ par l’Øtiquette LX oø
X indique le numØro de la ligne.
Efficacité de la reconstruction
La gure (5.1) reprØsente l’efcacitØ de la reconstruction de sphŁre sur des ashs provenant d’une
balise optique. 90% des ØvØnements sont reconstruits par la premiŁre Øtape en 3D. Cependant tous ces
ØvØnements ne passent pas la seconde Øtape de reconstruction. Sur les 10% d’ØvØnements non recons-
truits certains proviennent d’ØvØnements pour lesquels le ash est, pour une raison ou une autre peu
visible.
Sur la ligne contenant la balise ( ici ligne 4 ), la reconstruction 1D est Øgalement trŁs efcace (90%).
L’efcacitØ de reconstruction dØcroît ensuite avec la distance en raison de la baisse de l’intensitØ dße à la
propagation de la lumiŁre dans l’eau.
Résidus en temps
On peut Øgalement observer sur l’illustration d’un ØvØnement que de nombreux hits ont lieu aprŁs le
passage de la trace. Cela se voit mieux en regardant les rØsidus en temps tels que reprØsentØs sur la gure
(5.2). On observe alors les phØnomŁnes suivants.
- Un premier pic centrØ en 0 : il correspond aux photons directs.
- Un deuxiŁme pic centrØ sur 50 : il correspond à l’activation du second ARS. Cela correspond aux
points collØs aux hits sØlectionnØs sur la gure (E.4).
- Une queue exponentielle entre 100 et 250 ns qui correspond aux photons diffusØs.
- Un troisiŁme pic correspondant à la n du temps mort dß à l’intØgration ; le premier ARS est à
nouveau actif et rØagit dŁs qu’il voit de la lumiŁre. Cela correspond aux hits apparaissant aprŁs la
rØgion vide sur la gure (E.4).
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FIG. 5.2  DiffØrence (en ns) entre les temps d’arrivØe des photons et les temps thØoriques s’ils ont
ØtØ Ømis depuis la position reconstruite. En plein, tous les hits de l’ØvØnement, en pointillØ la premiŁre
sØrie de hits sØlectionnØ relativement au premier ajustement, en semi-continu les hits sØlectionnØs pour
le second ajustement relativement à celui-ci. Des versions de cette gure avec un axe des ordonnØes en
Øchelle linØaire, et avec deux Øchelles diffØrentes pour les abcisses seront prØsentØe plus loin dans ce
document. .
- une queue exponentielle qui correspond aux photons diffusØs et arrivant tardivement, cette queue
se prolonge sur plus d’une microseconde comme nous le verrons sur la gure (5.9) .
Résidus en position
La position de la balise LED est connue par le systŁme de positionnement. En comparant la position
trouvØe par la reconstruction avec celle donnØe par le systŁme de positionnement, on peut avoir une idØe
de la prØcision de ce type de reconstruction. La gure (5.3) reprØsente la diffØrence entre la position
reconstruite et la position donnØe par le systŁme de positionnement sur les trois axes X ,Y et Z. On y
observe alors que la reconstruction donne une erreur sur la position proche de zØro avec une dispersion
de l’ordre du m. La prØsence d’un double pic sur l’axe z provient certainement d’un changement de
gØomØtrie. [XXXXXX] Si on utilise la reconstruction 1D, les axes X et Y sont dØgØnØrØs. On peut alors
Øtudier la rØsolution sur les distances et sur l’altitude. Ces rØsultats sont reprØsentØs sur la gure (5.4). la
rØsolution sur la distance est plus mauvaise que dans le cas 3D. La distribution Øtant centrØe sur -5, se
rØpartissant entre -10 et 0. Cela se justie par la dØgØnØrescence dans le plan. La rØsolution en altitude
est comparable, la distribution obtenue Øtant centrØe sur zØro avec une largeur d’environ 2m.
Ces ØlØments permettent de vØrier que la reconstruction conçue pour des sphŁres permet de retrou-
ver une balise optique. Cela conrme que cette reconstruction est capable de retrouver de la lumiŁre
Ømise par un point lumineux. Nous allons maintenant appliquer cette reconstruction à l’Øtude de la pro-
pagation de la lumiŁre dans l’eau.
84
5.1 Reconstruction de balises optiques 85
resX
Entries  1991
Mean    2.139
RMS    0.5522
 x (m)∆
-4 -2 0 2 40
50
100
150
200
250
300
 x∆
resY
Entries  1991
Mean  
   1.71
RMS    0.3261
 y∆
-4 -2 0 2 40
100
200
300
400
500
 y∆
resZ
Entries  1991
Mean     1.96
RMS    0.6673
 z (m)∆
-4 -2 0 2 40
50
100
150
200
250
 z∆
Led Beacon, Line 3 floor 2 flashing
3D Brightpoint reconstruction
FIG. 5.3  DiffØrence entre la position de la balise et celle retrouvØe par le systŁme de positionnement.
Dans les coordonnØes X ( en haut ), Y ( au milieu ) et Z ( en bas ).
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FIG. 5.4  RØsolution sur la position en utilisant la reconstruction 1D. À gauche, sur la distance, à droite,
sur l’altitude
5.2 Propagation de la lumière dans l’eau
La propagation de la lumiŁre dans l’eau est affectØe par trois phØnomŁnes[92].
- La diffusion ayant une longueur caractØristique notØe λscat , elle traduit la façon dont la lumiŁre est
diffusØe dans l’eau de mer. En rØalitØ, on a accŁs à une longueur effective :
λe f fscat =
λscat
1−< cosθR >
oø θR est l’angle de diffusion de Rayleigh
- L’absorption ayant une longueur effective caractØristique notØe λabs, elle traduit la façon dont les
photons sont absorbØs par l’eau de mer.
- L’attØnuation ayant une longueur caractØristique notØe λe f fatt qui prend en compte la somme de ces
deux phØnomŁnes, donne donc une indication du nombre de photons reçus par une source donnØe.
L’attØnuation est liØe à l’absorption et à la diffusion par la relation suivante
1
λe f fatt
=
1
λabs
+
1
λe f fscat
(5.1)
- Enn il convient de prendre en compte la source, en particulier dans le cas d’une onde sphØrique
qui verra son intensitØ diminuØe proportionnellement au carrØ de la distance.
L’intensitØ de la lumiŁre Ømise par une source d’intensitØ I0 sera à une distance d :
I(d) = I0
4pid2 e
−d
λatt
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FIG. 5.5  RØsultat de la mesure de la longueur d’attØnuation lors des tests de site en 1997 en dØplacant
un photomultiplicateur le long d’un rail
5.3 Les mesures faites lors des tests de site
Lors des tests de site entre 1997 et 2000, les propriØtØs optiques de l’eau ont ØtØ mesurØes. Deux
dispositifs ont ØtØ utilisØs :
Pour les premiers tests un photomultiplicateur Øtait placØ sur un rail mobile et ØloignØ progressive-
ment d’une LED bleue5 Ømettant de la lumiŁre. Cette technique permet alors de prendre des mesures
rØguliŁrement espacØe et d’Øvaluer la longueur d’attØnuation à l’aide d’un ajustement exponentiel de
la dØcroissance de la lumiŁre, la mØthode que nous allons prØsenter dans la suite est donc similaire à
celle-ci. La gure (5.5) reprØsente la fonction de diminution de l’intensitØ obtenue avec cette mØthode ;
le rØsultats obtenu est :
λe f fatt = 41±1stat±1sys m (5.2)
Pour les tests suivants, une autre mØthode a ØtØ utilisØe : une LED ashØe a servit de source, pour
rØduire l’encombrement du dispositif, une structure de type ligne a ØtØ utilisØe pour laquelle la distance
entre la source et le photomultiplicateur rØcepteur Øtait rØglØe avant l’immersion. Des mesures ont ainsi
ØtØ faite à deux distances diffØrentes. Les longueurs d’attØnuation et d’absorption sont alors extraites à
partir du rapport entre ces distances. Les rØsultats de cette campagne de mesure sont prØsentØs dans le
tableau (5.1).
Enn un instrument du commerce appelØ AC96 a ØtØ utilisØ an de rØaliser des mesures dans neuf
5lambdaLED = 473nm
6Commercialisé par la société WetLab.
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Date λe f fatt (m) λabs (m) λe f fscat (m)
Juillet 1998 60.6±0.4 68.6±1.3 265±4
Mars 1999 51.9±0.7 61.2±0.7 228±11
Juin 2000 46.4±1.9 59.3±0.3 301±3
TAB. 5.1  Longueurs d’attØnuation et d’absorption mesurØes lors des campagnes de test de site entre
1998 et 2000.
longueurs d’ondes diffØrentes. on dispose alors d’un ensemble de point pour dØcrire les propriØtØs op-
tiques de l’eau sur le site ANTARES.
5.4 Principe de la mesure
Les balises optiques sont des sources produisant des ashs de lumiŁre7 sufsamment intenses pour
Œtre visibles par une bonne partie du dØtecteur. Nous allons utiliser ces sources an d’Øtudier la propaga-
tion de la lumiŁre dans l’eau. Pour cela, nous allons utiliser la reconstruction dØveloppØe au paragraphe5.1.
La premiŁre Øtape consiste à reconstruire ces ashs, an d’identier les hits dßs à la balise. On Øtudie
alors la fonction donnant l’intensitØ sur chaque module optique en fonction de la distance entre celui-ci et
la balise optique extraite des informations de positionnement. An de disposer d’un maximum de points,
on va utiliser des runs pour lesquels les ashs proviennent de la balise du deuxieme Øtage et ce an de
bØnecier d’un maximum de points au dessus de la balise. Nous allons en particulier nous concentrer sur
ces runs rØalisØs le 19 mars 2007.
26756 Ligne 1 Øtage 2
26750 Ligne 2 Øtage 2
26741 Ligne 3 Øtage 2
26737 Ligne 4 Øtage 2
26733 Ligne 5 Øtage 2
Les informations de positionnement sont disponibles en dØtail pour ces runs.
5.5 Correction angulaire
Chaque Øtage observe la balise optique sous un angle diffØrent, de plus, les 3 modules optiques
composant un Øtage regardent Øgalement la balise avec un angle diffØrent pour chacune. An que la
mesure ait un sens, il est nØcessaire de faire une correction angulaire. Pour cela nous allons utiliser la
paramØtrisation dØcrite dans l’annexe (D). On va appliquer cette correction aux donnØes que nous allons
analyser dans cette partie. Pour cela, nous identions la balise optique au cours du run en cherchant dans
quel ARS 6 il y a des hits8, et on rØcupŁre la position de l’Øtage en base de donnØe. On calcule alors
l’angle θ entre chaque module optique et la balise, on peut ensuite appliquer la fonction de correction
que nous venons de dØnir.
7On rappelle que pour les balises optiques : λLED = 470nm
8On rappelle que le photomultiplicateur intégré aux balises optiques est lu par l’ARS 6
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FIG. 5.6  Distribution des rØsidus en temps, les hits inclus dans la partie grisØe sont sØlectionnØs pour
la mesure de la longueur d’attØnuation
5.6 Mesure de la longueur d’atténuation
5.6.1 La mesure
Sélection des hits
Pour mesurer la longueur d’attØnuation nous allons ignorer les photons diffusØs, pour cela on ne va
utiliser que les hits directs. C’est pourquoi on va sØlectionner les hits ayant un rØsidu en temps compris
dans l’intervalle [−25,+25] (ns) ce qui correspond au premier pic dans la distribution de rØsidus en
temps, comme on peut le voir sur la gure (5.6).
Définition de la charge
La dØnition de la charge est le point crucial de cette Øtude. Plusieurs dØnitions ont ØtØ proposØes
sans donner de rØsultats cohØrents[96]. An de dØnir la charge, nous allons remplir, pour chaque mo-
dule optique, un histogramme de charge contenant la charge totale vue par le module optique pendant
l’ØvØnement. Nous allons dØnir la charge du LCM, comme Øtant la somme de l’intØgrale de charge cor-
rigØe des 3 modules composant le LCM. L’intØgrale de charge est la somme des charges de tous les hits
dans le photomultiplicateur, cette mØthode a l’avantage de prendre en compte la diminution du nombre
de hits à grande distance[97]. On dØnit alors la charge vue par un module optique comme :
QOM =
N
∑
i
Qi×Ei (5.3)
oø N est le nombre de canaux dans l’histogramme de charge, QI correspond à la charge du canal et
Ei au nombre d’entrØes dans ce canal. La charge corrigØe QcorrOM est obtenue avec la mØthode dØcrite au
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paragraphe 5.5. La charge d’un LCM est alors donnØe par :
QLCM = ∑
OM∈LCM
QcorrOM (5.4)
L’erreur sur les charges des LCM est donnØe par :
EQ = Qcorrmax −Qcorrmin (5.5)
An de ne prendre en compte que les Øtages parfaitement fonctionnels, on utilise une Øtude sur le 40K[98]
an de rejeter les modules optiques non fonctionnels.
Ajustement de la longueur d’atténuation
An d’obtenir la longueur d’attenuation, nous allons rØaliser l’ajustement suivant :
Q(d)×d2 = Q0× e
−d
λatt (5.6)
oø Q0 est la charge à l’origine et λatt est la longueur d’attØnuation à mesurer. Cet ajustement est rØalisØ
à l’aide des routines d’ajustement de ROOT[99].
L’ajustement est fait avec un point pour chaque LCM dont tous les modules optiques sont fonctionels.
. Un ajustement est rØalisØ de maniŁre indØpendante sur chaque ligne. Les bornes de l’ajustement sont
dØnies pour chaque ligne avec les critŁres repris dans le tableau (5.2). Pour les lignes ØloignØes (d >
100m), il est nØcessaire de dØcaler la borne infØrieure, d’abord an de prendre en compte l’absence de
point proche, mais Øgalement parce qu’on se trouve à grand angle, rØgion sur laquelle les incertitudes
dues à la correction angulaire sont les plus importantes.
Type de ligne minimum (m) maximum (m)
Ligne contenant la balise 100 250
Ligne ØloignØe9 150 250
Ligne standard 100 250
TAB. 5.2  Bornes des ajustements pour la mesure de la longueur d’attØnuation.
L’ ajustement ainsi rØalisØ est prØsentØ sur la gure (5.7) pour un run oø la balise du deuxiŁme Øtage
de la ligne 3 ashe.
5.6.2 Combinaison des mesures et estimation du rØsultat
An d’estimer le rØsultat nal, nous allons combiner l’ensemble des mesures issues du second ajus-
tement. Pour cela, nous allons injecter toutes les mesures dans un histogramme. L’histogramme ainsi
obtenu est reprØsentØ sur la gure (5.8).
En considerant que la moyenne de cette histogramme correspond à la longueur d’attenuation, et que
l’equart quadratique moyen correspond à l’erreur on obtient alors :
λatt = 39.7±4m (5.7)
9distance horizontale entre la ligne et la balise supérieure à 100m
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FIG. 5.7  Exemple de mesure de la longueur d’atténuation, chaque cadre reprØsente l’Øvolution de
l’integrale de charge en fonction de la distance, ainsi que l’ajustement exponentiel de ces donnØes. En
bas, à droite, les longueurs d’attØnuation extraites avec l’ajustement de chaque ligne.
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FIG. 5.8  Distribution des longueurs d’attenuation mesurØes à l’aide des balises optiques des deuxiŁmes
Øtages.
5.7 Mesure de la longueur d’absorption
5.7.1 Les changements par rapport à l’attØnuation
Si la longueur d’attØnuation ne prend en compte que les hits directs, la longueur d’absorption prend
aussi en compte les hits diffusØs. An d’inclure l’ensemble des hits diffusØs, il est nØcessaire de garder
toute la queue de la distribution de rØsidus en temps. La sØlection des hits se fait donc sur l’intervalle
[−20,+1000] (ns), an d’ajouter la plus grande part de la queue due à la diffusion à la charge ØtudiØe.
La gure (5.9) illustre cette sØlection.
L’Ølargissement de la rØgion de sØlection des hits augmente Øgalement la contribution du bruit de
fond, en particulier à grande distance lorsque les modules optiques voient moins de lumiŁre. C’est pour-
quoi on doit modier les bornes de l’ajustement. Les nouvelles bornes utilisØes gurent dans le tableau
(5.3), l’ajustemement Øtant toujours rØalisØ en deux Øtapes avec les mŒmes options que prØcØdemment.
Type de ligne minimum 1(m) maximum 1 (m) minimum 2 (m) maximum 2
Ligne contenant la balise 100 220 80 220
Ligne ØloignØe10 150 220 150 250
Ligne standard 100 220 80 250
TAB. 5.3  Bornes des ajustements pour la mesure de la longueur d’absorption pour la premiŁre (1) et la
seconde Øtape (2) de l’ajustement.
10C’est-à-dire : ligne separée de la balise par une distance horizontale supérieure à 100 m
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FIG. 5.9  SØlection des hits pour la mesure de la longueur d’absorption. La rØgion selectionnØe est en
gris, elle prend en compte la queue dße à la diffusion.
5.7.2 Exemple d’ajustement
La gure (5.10) est un exemple d’ajustement rØalisØ pour un run oø la balise de la ligne 1 ash.
On constate que sur la ligne contenant la balise, l’intensitØ maximale est plus faible que sur les autres
balises, cela est dß à l’ombre de la structure comme nous le verrons dans la suite. De fait, l’intensitØ
maximale est seulement un ordre de grandeur au-dessus de l’intensitØ minimale. L’ajustement rØalisØ sur
la ligne contenant la balise donne donc un rØsultat incorrect. Au delà de 250m, il y a une cassure dans la
distribution, dße à la contribution, à un photon-Ølectron, du bruit de fond optique. Cette contribution est
plus importante que dans le cas de l’attØnuation car la fenŒtre temporelle est beacoup plus grande. C’est
pourquoi nous utilisons des bornes plus serrØes pour l’ajustement.
5.7.3 Combinaison des mesures et estimation du rØsultat
Comme pour la mesure de la longueur d’attØnuation, nous allons combiner les mesures. Nous allons
ignorer les points provenant de la ligne contenant la balise, celle ci donnant systØmatiquement des rØ-
sultats sur-ØvaluØs. L’ensemble des mesures est alors injectØ dans l’histogramme (5.11), on trouve alors
comme prØcØdemment
λabs = 50±5m (5.8)
On peut comparer cette mesure aux tests rØalisØs lors de l’Øvaluation du site, ainsi qu’à la valeur
utilisØe dans la simulation. Cette comparaison est reprØsentØe sur la gure (5.12), on constate alors que
le point obtenu avec la balise LED est compatible avec le modŁle utilisØ dans les Monte-Carlo, il est
Øgalement compatible avec une des mesures rØalisØes lors du TEST 3. Cependant, ce point est en-dessous
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FIG. 5.10  Exemple de mesure de la longueur d’absorption : chaque cadre reprØsente l’Øvolution de
l’intØgrale de charge en fonction de la distance pour une ligne, ainsi que l’ajustement exponentiel de ces
donnØes. En bas à droite, les longueurs d’absorption extraite pour chaque ligne.
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FIG. 5.11  Histogramme reprØsentant les diffØrentes mesures de la longueur d’absorption
de la valeur attendue en appliquant le modŁle de Smith and Baker, modŁle standard pour dØcrire les
propriØtØs optiques de l’eau de mer.
5.8 Estimation de la longueur de diffusion
Nous allons uiliser l’Øquation (5.1) an d’estimer la longueur effective de diffusion. On a alors :
1
λe f fscat
=
1
42
− 152 ' 4.57×10
−3m−1 on en dØduit (5.9)
λe f fscat '= 200±128m (5.10)
Cependant on ne peut pas remonter à l’angle de Rayleigh, une Øtude Monte-Carlo devrait permettre de
l’estimer et de valider notre mØthode. Une telle simulation n’est actuellement pas disponible et est en
cours de dØveloppement à Valence[100].
5.9 Effet de la propagation sur la résolution en temps
La lumiŁre est diffusØe dans l’eau ; de fait, la rØsolution temporelle est Øgalement dØgradØe par la
distance. Nous allons, dans ce qui suit, Øtudier la distribution du rØsidu en temps sur chaque Øtage, en
fonction de la distance sØparant l’Øtage de la balise Ømettrice. Nous allons dØnir le centre et la largeur de
la distribution à l’aide d’un ajustement gaussien. On vØrie, dans un premier temps, que cet ajustement
soit bon, c’est-à-dire qu’il ait convergØ mais Øgalement qu’il soit cohØrent avec la distribution des rØsidus
en temps. Pour cela, on souhaite que la diffØrence entre l’origine de la gaussienne et la valeur moyenne
de la distribution soit infØrieure à l’Øcart quadratique moyen de la distribution. On peut alors dØnir :
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FIG. 5.12  Longueur d’absorption mesurØe avec les balises LED (carrØ noir), comparØe avec les mesures
du test 3(carrØs blanc) et celle faites avec l’AC9 ( rond blanc ). Les valeurs attendue pour le modŁle de
Smith & Baker (courbe pleine), et le modŁle utilisØ dans les Øtudes Monte-Carlo (courbe pointillØe) sont
Øgalement reprØsentØes.
le centre : soit comme l’origine de la gaussienne ajustØe, soit, si l’ajustement n’est pas bon, comme
la moyenne de la distribution.
la largeur de maniŁre analogue : soit comme le σ de la gaussienne, soit comme l’Øcart quadratique
moyen de la distribution.
Un exemple de distribution de rØsidus en temps pour un Øtage est reprØsentØ sur la gure (5.13), les po-
sitions du centre et de la largeur extraite à partir de l’ajustement gaussien sont prØsentØs. Cette mØthode
a l’avantage d’Øviter de voir les paramŁtres de la distribution diverger lorsque la distance devient impor-
tante et le nombre d’ØvØnements dans l’Øtage trop faible pour qu’un ajustement soit faisable. La gure
(5.14) prØsente ces rØsultats pour un run dans lequel la balise de l’Øtage 2 de la ligne 1 Ømet des ashs.
On a utilisØ un ajustement linØaire pour Øtudier le dØplacement du centre de la distribution.
Nous avons donc ici dans un premier temps dØveloppØ une reconstruction pour les balises optiques,
et prouvØ le bon fonctionnement de ce type de reconstruction. Nous avons alors utilisØ cette stratØgie
pour Øtudier la propagation de la lumiŁre dans l’eau, trouvant ainsi des rØsultats compatibles avec les
tests prØcØdents mais surtout avec le modŁle d’eau utilisØ pour la simulation du dØtecteur.
Dans le chapitre suivant nous allons nous intØresser à la reconstruction de muons atmosphØriques,
nous allons aussi utiliser la reconstruction de sphŁres an de rejeter les ØvØnements dominØs par des
gerbes ØlectromagnØtiques.
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FIG. 5.13  Exemple de distribution de rØsidus en temps pour l’Øtage 6 de la ligne 3 regardant la balise
du deuxiemme Øtage de la ligne 2, l’ajustement gaussien y gure Øgalement.
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FIG. 5.14  Effet de la propagation sur les rØsidus en temps. À gauche, l’effet sur le centre, on constate
un dØcalage d’environ 10−2ns/m. À droite, sur la largeur, on constate un Ølargissement progressif de la
distribution.
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CHAPITRE 6
Analyse des muons descendants
Ce n’est pas dans la science qu’est le bonheur, mais dans l’acquision de la science
Edgar Allan Poe, Contes du Grotesque et de l’arabesque, 1840
Nous avons vu que le fonctionnement du dØtecteur est conforme aux attentes, et que ses performances
temporelles restent trŁs bonnes et trŁs stables, mŒme aprŁs un temps important passØ sous l’eau. Nous
avons Øgalement ØtudiØ la propagation de la lumiŁre sous l’eau avec l’installation dØnitive. On a donc
une connaissance sufsante du dØtecteur pour pouvoir Øtudier ce qu’il dØtecte.
Le nombre de muons atmosphØriques attendus dans le dØtecteur Øtant un million de fois supØrieur
au nombre de neutrinos attendus, les premiŁres Øtudes porteront sur les muons atmosphØriques d’autant
plus qu’il est difcilement possible de discriminer les neutrinos des muons atmosphØriques avec une
seule ligne. La reconstruction de muons atmosphØriques permet de prouver qu’ANTARES est capable
de reconstruire des traces avec les mØthodes dØcrites prØcØdemment.
Dans cette partie, nous allons nous concentrer sur la reconstruction de muons. Dans un premier
temps, nous dØcrirons les critŁres de choix des runs à reconstruire. Ensuite, nous aborderons la recons-
truction des donnØes prises avec la ligne 1. Ensuite, nous passerons à la reconstruction 3D avec les
donnØes prises avec 5 lignes. Enn, nous parlerons de reconstruction du signal provenant des balises
optiques.
6.1 Sélection des runs
La premiŁre Øtape de l’analyse de donnØes consiste à sØlectionner les bons runs pour l’analyse. Pour
cela, lors de la copie sur les serveurs HPSS de Lyon, une sØrie de programmes fait une rapide analyse du
run. A la n du mois les runs en or sont identiØs. Pour Œtre considØrØ comme en or, le run doit remplir
les critŁres suivants :
- Une durØe d’au moins 4000 secondes.
- Aucune timeslice ne prØsente des problŁmes de frames manquantes oø doublØes, ni de problŁme
de synchronisation.
- Le lancement et la n du run se sont dØroulØs en moins de 100s.
- Le nombre de slice est celui attendu d’aprŁs la durØe du run.
- Échantillonage à 1 ou 2.
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- La durØe des frames effective est celle Øcrite en base de donnØes.
- La mØdiane du nombre de triggés correspond à deux fois le nombre de hits L1 nØcessaire pour le
dØclenchement.
- Le taux de trigger est raisonnable c’est-à-dire entre 0.01 et 10Hz.
- La Baseline est d’environ 60kHz.
- Le Burstfraction est infØrieur à 20%.
Ce sont ces runs en or qui seront analysØs par la suite. Cette sØlection permet d’exclure les runs corrom-
pus, ou mal fermØ de toute analyse, les deux derniŁres conditions correspondent à des conditions idØales
de prise de donnØes.
6.2 Analyse des données à une ligne
6.2.1 Les donnØes analysØes
La prØsente analyse a ØtØ rØalisØe sur les donnØes du mois de juin 2006 et du mois de septembre
2006. Ces deux mois correspondent à des pØriodes avec de bonnes conditions de prise de donnØes. Les
runs analysØs sont ceux considØrØs comme en or selon les critŁres prØcØdemment dØnis. Ces deux
pØriodes correspondent à 3 jours et 10 h de donnØes pour le mois de juin et 5 jours et 18h pour le mois
de septembre. La reconstruction a ØtØ faite avec un Fit 1D. De plus, une reconstruction de sphŁre a ØtØ
utilisØe, dans le but de rejeter les gerbes ØlectromagnØtiques.
6.2.2 La stratØgie de reconstruction
Les donnØes prises avec la Ligne 1 sont reconstruites avec la stratØgie suivante :
Dans un premier temps, on classe les hits triggés par groupes, c’est-à-dire que, pour un ensemble
de hits dans une fenŒtre temporelle de 25 ns1, seul le premier du groupe sera gardØ. Un prefit linØaire
est alors rØalisØ sur ces groupes de hits. Ce prefit est simplement basØ sur une rØgression linØaire dans
le plan (t,z). À partir des paramŁtres de la droite, on peut extraire l’angle zØnithal et estimer le point
de moindre approche. Le temps associØ à la trace correspond simplement au temps moyen des hits. Si
l’angle ZØnithal extrait n’est pas physique (c’est-à-dire pour |cosθ| > 1 ) on rejette le prefit et on arrŒte
la procØdure ici.
Ce groupe de hits est Øgalement utilisØ pour reconstruire une sphŁre telle que dØcrite par l’Øquation
(4.16) Ce t sera utilisØ plus tard pour identier les gerbes ØlectromagnØtiques.
Vient alors le moment d’ajuster les paramŁtres de la trace. On utilise une trace à 4 paramŁtres dØcrite
par l’Øquation (4.14). En entrØe, on rØutilise des informations issues du t linØaire(θ) et de la sphŁre(z0).
Enn, on utilise en entrØe le temps moyen des hits dans l’ØvØnement. La trace est alors ajustØe par
minimisation de χ2 faisant appel à MINUIT. Une sØlection des hits est alors rØalisØe en prenant en compte
les hits à moins de 30ns de la premiŁre trace reconstruite. Une nouvelle itØration est alors rØalisØe,
utilisant la prØcØdente trace comme entrØe et ce, an d’avoir le meilleur rØsultat possible. Pour tous ces
ajustements on demande à MINUIT de retourner une matrice de covariance positive, sinon on ne garde
pas la trace ainsi reconstruite.
Pour cette Øtude nous n’avons pas utilisØ le positionnement, et nous considØrons la ligne 1 comme
parfaitement verticale.
1Pour mémoire on rappelle que la fenêtre de coïncidence du trigger est de 20 ns
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FIG. 6.1  ProbabilitØ de χ2 pour les traces reconstruites à partir des simulations pour la ligne 1.
6.2.3 Étude sur les simulations Monte-Carlo
6.2.4 DonnØes simulØes et amØlioration des rØsultats
An d’avoir une base de comparaison nous utilisons les simulations Monte-Carlo. Dans ces simula-
tions, on connaît tous les paramŁtres de la trace. On peut donc les comparer avec ce que la reconstruction
retrouve.
Pour cette analyse, nous allons conserver uniquement les ØvØnements ayant une probabilitØ de χ2
supØrieure à 5 %. La distribution de probabilitØ est reprØsentØe sur la gure (6.1).
Distribution angulaire
La gure (6.2) prØsente la distribution angulaire dans la vØritØ Monte-Carlo puis celle reconstruite
aprŁs simulation du dØtecteur. On observe deux pics dans la distribution angulaire, un premier pic cor-
respond à des traces descendantes Øgalement prØsentes dans la vØritØ Monte-Carlo, puis vient un second
pic qui semble correspondre à des traces horizontales. La majoritØ de ces traces sont mal reconstruites.
Le principal phØnomŁne intervenant ici est celui des traces fantômes. Ce phØnomŁne est particuliŁrement
signicatif avec une seule ligne. Il apparaît lorsqu’une seule branche du cône Cerenkov est visible, la
confusion entre montants et descendants devient alors possible pour des raisons de symØtrie. Une erreur
de deux fois l’angle Cerenkov peut alors Œtre faite sur la trace. La gure (6.3) schØmatise cet effet.
Un autre phØnomŁne pouvant contribuer à provoquer des erreurs est la prØsence de gerbes induites
par le passage du muon2. Ces gerbes peuvent dominer l’ØvØnement et dans ce cas là la confusion entre
une gerbe et une trace horizontale est possible. Nous verrons plus loin comment rØduire l’inuence de
ces deux phØnomŁnes.
2Ces gerbes sont dûes aux pertes catastrophiques lors de la propagation du muon, voir Annexe C
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FIG. 6.2  Distribution angulaire dans la veritØ Monte Carlo (en gras ) et aprŁs reconstruction (en trait
n)
FIG. 6.3  Principe d’un fantôme, si une branche du cône Cerenkov est vue par une seule ligne, il existe
une solution symØtrique, donnant le mŒme signal dans le dØtecteur
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FIG. 6.4  RØsolution angulaire, c’est-à-dire la diffØrence entre la vØritØ Monte-Carlo et la trace recons-
truite
An d’estimer de façon plus globale la qualitØ de la reconstruction, nous allons nous intØresser à
la rØsolution angulaire reprØsentØe sur la gure (6.4). Il y a un pic correspondant aux ØvØnements bien
reconstruits, suivi d’une erreur plate et enn d’un petit pic secondaire autour de −90◦ correspondant aux
fantômes.
Nous allons donc, dans ce qui suit prØsenter des mØthodes an de ne garder que les ØvØnements
bien reconstuits, ces mØthodes seront basØes sur la diffØrence entre la trace et le prefit, et sur le rejet des
ØvØnements pseudo-horizontaux dus aux gerbes ØlØctromagnØtiques.
Améliorations
Comme on peut le constater un grand nombre d’ØvØnements sont mal reconstruits. Il convient donc
de dØvelopper des mØthodes de sØlection astucieuses an de garder les bons ØvØnements.
Une premiŁre mØthode consiste à vØrier la cohØrence entre fit et prefit. En effet, la trace reconstruite
devrait Œtre dans la continuitØ du pret, et s’il y a une diffØrence importante entre ces deux Øtapes, on
peut raisonnablement supposer que la reconstruction ne s’est pas dØroulØe de façon optimale. Pour cela,
on va garder uniquement les ØvØnements pour lesquels la condition suivante est vØriØe :
|θ f it −θpre f it |< 15◦ (6.1)
Le rØsultat de cette sØlection est reprØsentØ sur la gure (6.5). Sur la partie gauche de celle-ci, on compare
la rØsolution angulaire avant et aprŁs sØlection, tandis que la partie droite reprØsente l’efcacitØ de la
sØlection, c’est-à-dire le rapport entre ØvØnements sØlectionnØs et ØvØnements reconstruits. On constate
que cette sØlection conserve prŁs de 80 % des ØvØnements bien reconstruits tandis que moins de 10% des
ØvØnements mal reconstruits survivent.
Une autre mØthode de sØlection consiste à rejeter les ØvØnements pouvant provenir d’une gerbe Ølec-
tromagnØtique. En effet, dans certains cas, une gerbe ØlectromagnØtique induite par le passage du muon
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FIG. 6.5  Effet de la coupure sur la diffØrence t-pret : rØsolution angulaire en sØlectionnant unique-
ment les ØvØnements remplissant la condition (6.1), comparØe à la rØsolution angulaire avant sØlection
(en pointillØs). A droite, l’efcacitØ de la sØlection, le faible nombre d’ØvØnement au delà de 20◦ biaise
la valeur de l’ØfcacitØ.
dans l’eau domine l’ØvØnement. De tels ØvØnements doivent Œtre rejetØs car la trace reconstruite sera faus-
sØe par la gerbe. Pour cela, nous allons utiliser la reconstruction de sphŁre dØcrite par l’Øquation (4.16).
Nous allons alors comparer les probabilitØs de la trace reconstruite avec celle de la sphŁre reconstruite.
Seules les traces remplissant la conditions suivantes seront conservØes.
P(χ2)trace > P(χ2)sphere (6.2)
La rØsolution angulaire aprŁs sØlection est reprØsentØe sur la gure 6.6. On constate que cette coupure a
l’avantage de garder plus de 90 % des ØvØnements bien reconstruits. Comme on peut s’y attendre elle est
trŁs peu efcace sur les traces fantômes. Entre ces deux rØgions3 , elle permet d’Øliminer environ 40 %
des ØvØnements mal reconstruits.
Enn, on peut combiner ces deux mØthodes de sØlection, an de bØnØcier des avantages des deux
techniques. Les traces mal reconstruites dans la rØgion correspondant aux gerbes sont alors ØliminØes par
la coupure rejetant les gerbes ØlectromagnØtiques tandis que les fantômes sont rejetØs par la mØthode de
la diffØrence entre fit et prefit. Il reste alors environ 10 % des traces mal reconstruites. En contrepartie, il
ne reste plus que 70 % des traces bien reconstruites. Le rØsultat d’une telle sØlection est reprØsentØ sur la
gure (6.7).
6.3 Les données reconstruites
Nous allons maintenant nous intØresser aux donnØes reconstruites avec la ligne 1. Dans un premier
temps, nous allons vØrier la cohØrence entre les temps des hits et ceux de la trace reconstruite puis nous
3c’est-à-dire pour des erreurs comprises entre −20◦ et −60◦
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FIG. 6.6  Effet de la coupure visant à rejeter les sphŁres : rØsolution angulaire en sØlectionnant unique-
ment les ØvØnements remplissant la condition (6.2), comparØs à la rØsolution angulaire avant sØlection (
en pointillØs). À droite, l’efcacitØ de la sØlection.
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FIG. 6.7  Application des deux coupures : celle sur la diffØrence f it − pre f it et celle visant à rejeter
les sphŁres : rØsolution angulaire en sØlectionnant uniquement les ØvØnements remplissant à la fois la
condition (6.1) et la condition (6.2), comparØe à la rØsolution angulaire avant sØlection (en pointillØ). A
droite, l’efcacitØ de la sØlection.
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FIG. 6.8  Taux d’ØvØnements de physique sØlectionnØs par le trigger pour les mois de juin et septembre
2006
allons prØsenter la distribution angulaire obtenue avec une seule ligne.
Taux d’événements et efficacité de reconstruction
Le taux d’ØvØnements sØlectionnØs sur une ligne est reprØsentØ, pour les runs en or pris en juin et
septembre 2006, en fonction du nombre de hits sur la gure (6.8). Ce taux est d’environ 0.3 Hz. Le trigger
sØlectionne les ØvØnements ayant au moins 5 hits ce qui justie la coupure infØrieure. Le maximum est à
10 hits c’est-à-dire 5 coïncidences locales, la queue dØcroît alors de maniŁre exponentielle. Ce sont ces
ØvØnements qui vont Œtre reconstruits, l’efcacitØ de reconstruction pour les mois de juin et septembre
2006 est la suivante :
Juin 2006 : 3J 10h 5min de donnØes
Nombre d’ØvØnements total 103986 0.35 Hz
Nombre de prets 64248 61.79% 0.21 Hz
Nombre de traces 21954 21.11% 0.07 Hz
Nombre de sphŁres 33290 32.01 % 0.11 Hz
Septembre 2006 : 5J 18h 3 min de donnØes
Nombre d’ØvØnements total 154329 0.31 Hz
Nombre de prets 108192 70.10% 0.21 Hz
Nombre de traces 36715 23.79% 0.07 Hz
Nombre de sphŁres 56225 36.43 % 0.11 Hz
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FIG. 6.9  DiffØrence (en ns) entre les temps d’arrivØe des photons et les temps thØoriques s’ils ont ØtØ
Ømis par la trace reconstruite. En trait continu, tous les hits de l’ØvØnement, en trait pointillØ, les hits
sØlectionnØs pour la reconstruction.
Résidus en temps
An de s’assurer de la qualitØ de la reconstruction, nous allons nous assurer que les hits sont vus à
un temps correspondant à la trace Ømettant ces photons. Pour cela, on reprØsente sur la gure (6.9) la
diffØrence entre le temps thØorique4 du hit si celui-ci provient de la trace reconstruite et le temps mesurØ
du hit. On obtient une distribution avec un pic centrØ en 0. On peut y observer les phØnomŁnes suivants.
- Un pic centrØ sur 0 correspondant aux photons provenant directement de la trace.
- un deuxiŁme pic centrØ sur 50, celui qui correspond à l’activation du second ARS.
- Une composante en dØcroissance exponentielle dŁs la n du premier pic correspondant aux pho-
tons diffusØs, et aux gerbes ØlectromagnØtiques.
- Un bruit de fond constant correspondant aux hits alØatoires dus aux diffØrents bruits lumineux.
Un ajustement gaussien du pic central permet d’extraire une largeur5 d’environ 5ns ce qui est cohØrent
avec l’erreur attendue sur les temps d’arrivØe des photons, et prouve donc . Enn, les hits sØlectionnØs
pour la reconstruction sont coupØs articiellement à 50ns à cause de la mØthode de sØlection. NØanmoins,
la plupart des hits correspondant aux photons directs sont conservØs par la sØlection et donc utilisØs par
la reconstruction. Les rØsidus en temps permettent alors de penser que la reconstruction est cohØrente, et
que les traces reconstruites sont bien à l’origine des hits.
Distribution angulaire
La reconstruction donnant des rØsultats cohØrents. nous allons nous intØresser à la distribution angu-
laire des donnØes reconstruites à une ligne. Comme nous l’avons dØjà vu page 73, le zØnith de la trace
4calculé avec l’équation (4.14)
5En fait le σ de la gaussienne ajustée
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FIG. 6.10  Distribution angulaire des muons atmosphØriques mesurØs avec la ligne 1. A gauche, les
valeurs de l’angle zØnithal en degrØs et à droite le cosinus de cet angle.
est la seule information accessible dans le cas oø on ne dispose que d’une ligne.
Le dØtecteur ANTARES est optimisØ pour les traces montantes. C’est pourquoi dans le systŁme de
coordonnØes ANTARES, un angle de 0° correspond à une trace montante verticale, 90° correspond à
une trace horizontale et 180° correspond à une trace verticale descendante. La distribution angulaire des
muons reconstruits avec la ligne 1 est reprØsentØe sur la gure (6.10). L’angle est directement reprØsentØ
à gauche et son cosinus est reprØsentØ à droite.
6.3.1 Application des mØthodes de sØlection aux donnØes
Nous avons dØsormais validØ deux techniques de sØlection des bons ØvØnements, il nous faut main-
tenant les appliquer aux donnØes.
Dans un premier temps, nous allons utiliser le critŁre (6.1). Le rØsultat de cette coupure est reprØsentØ
sur la gure (6.11(a)). La distribution angulaire avant sØlection est Øgalement prØsentØe en guise de
rØfØrence. On constate que la plupart des ØvØnements quasi-verticaux sont conservØs. Le nombre de
traces conservØes descend alors trŁs rapidement pour, en dessous de 130◦, devenir à peu prŁs constant.
Dans un second temps, nous allons utiliser le critŁre (6.2). La distribution angulaire aprŁs application
de ce critŁre est prØsentØe sur la gure (6.11(b)). On constate une diminution signicative du second pic
dans la rØgion entre 80 et 120 degrØs. En effet, de la lumiŁre Ømise par une source ponctuelle aura une
forme assez similaire à celle d’une trace provenant de ces directions.
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(b) Sélection basée sur le rejet des gerbes électro-
magnétiques
FIG. 6.11  Application des critŁres de sØlection prØcØdemment dØnis aux donnØes. En pointillØs, les
donnØes avant sØlection et en traits pleins, l’effet de la sØlection.
6.4 Données à 5 lignes
6.4.1 Les donnØes analysØes
Nous nous intØressons aux donnØes prises au mois de Mars 2007. Seuls les runs en or seront analysØs.
La reconstruction a ØtØ faite avec un t à 5 paramŁtres comme dØcrit par l’Øquation (4.12). Un t de sphŁre
a Øgalement ØtØ utilisØ an de rejeter les gerbes ØlectromagnØtiques.
6.4.2 La stratØgie de reconstruction
La stratØgie de reconstruction utilisØe dans cette Øtude est relativement simple.
Dans un premier temps, un prefit tri-dimensionnel est rØalisØ sur les hits en coïncidence locale, pour
lesquels la fenŒtre de sØlection a ØtØ Ølargie à 25ns. Ce prefit est basØ sur l’approximation de la trace
moyenne[101]. On considŁre que la distance entre les hits et la trace est petite devant la longueur de la
trace, et on cherche donc la droite reliant les hits en dØnissant le χ2 ainsi :
χ2 =
i=nhit
∑
i=o
ai(xi− x0− vti)
On pondŁre les hits avec l’amplitude car les hits les plus intenses sont les plus proches de la trace. On
peut alors rØsoudre linØairement ce problŁme, et obtenir un prefit.
Dans un second temps, une minimisation de χ2 est rØalisØe sur les hits en coïncidence à l’aide de
MINUIT. Pour cette minimisation, on utilise σ = 7.5ns. Un fit de sphŁre tri-dimensionnel est Øgalement
rØalisØ. Il s’agit d’ajuster l’Øquation (4.15) aux hits en coïncidence locale dØjà utilisØs pour le pret. Cet
ajustement est rØalisØ par une minimisation de χ2 avec σ = 7.5ns.
Une reconstruction de sphŁre est Øgalement rØalisØe, celle-ci sera utilisØe dans la suite an de rejeter
les ØvØnements dominØs par une gerbe ØlectromagnØtique.
On demande à MINUIT de retourner une matrice de covariance positive, à chaque Øtape, sinon l’ØvØ-
nement reconstruit n’est pas conservØ.
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Pour l’ensemble des runs analysØs, nous allons utiliser les informations sur le positionnement du
dØtecteur, la simulation a, quant à elle, ØtØ rØalisØe avec une description du dØtecteur rØaliste prenant en
compte l’inclinaison des lignes.
Pour l’analyse qui suit nous allons garder les ØvØnements touchant au moins trois lignes, an d’Œtre
sßr d’avoir une vraie reconstruction 3D, et ainsi d’Øviter les effets de symØtrie de type fantômes. Nous
allons Øgalement conserver les traces ayant une probabilitØ de χ2 supØrieure à 5 %, an de garder les
traces ayant ØtØ correctement reconstruites.
6.4.3 Etude Monte-Carlo et amØliorations
An d’estimer la qualitØ de la reconstruction et d’Øtudier des mØthodes de sØlection, nous allons
d’abord faire une Øtude sur les Monte-Carlo. Nous allons utiliser une production plus rØcente, qui utilise
une paramØtrisation correcte de l’acceptance angulaire du photomultiplicateur6 .
Résolution angulaire
La rØsolution angulaire permet d’Øvaluer la qualitØ de la reconstruction. Comme dans le cas à une
ligne, elle est estimØe par des Øtudes Monte-Carlo. Celle-ci reprØsente la diffØrence entre la vØritØ Monte-
Carlo et la trace reconstruite. La reconstruction se faisant en 3D, nous allons sØparer les deux compo-
santes de la rØsolution angulaire : ∆θ la rØsolution sur le zØnith et ∆φ la rØsolution sur l’azimut. Ces
rØsolutions sont reprØsentØes sur la gure (6.12). À gauche, la rØsolution sur le zØnith et à droite, celle
sur l’azimut. La rØsolution sur l’angle zØnithal se compose un peu comme dans le cas à une ligne d’un pic
d’ØvØnements bien reconstruits, ayant une largeur à mi-hauteur d’environ 5◦ et d’une queue plate dans
la rØgion oø θreco−θMC < 0. Les fantômes ont quasiment disparu avec l’utilisation de la reconstruction
3D. Sur l’azimut, la rØsolution est beaucoup moins bonne, la distribution bien que centrØe sur 0 ayant
une largeur à mi-hauteur de 12◦.
Effets des gerbes électromagnétiques
Comme dans le cas à une ligne, nous pouvons amØliorer la rØsolution en rejetant les ØvØnements
dominØs par une gerbe ØlectromagnØtique dØclenchØe par le passage d’un muon.
An de rejeter les ØvØnements mal reconstruits nous allons à nouveau appliquer la condition (6.2).
La principale diffØrence avec le cas 1D est que cette fois nous allons comparer une trace 3D avec une
sphŁre 3D.
Contrairement au cas à une dimension, cette coupure n’a pas d’effet. Cela s’explique car à 5 lignes
le dØtecteur est capable dans la plus part des cas de faire la diffØrence entre une gerbe et une trace, et un
ØvØnement dominØ par une trace sera rejetØ par la condition P(χ2) > 5% appliquØ à toute les donnØes.
Les rØsultats de l’utilisation de cette coupure sur l’angle zØnithal sont reprØsentØs sur la gure (6.13).
Effet de la différence fit-prefit
Nous allons Øgalement Øtudier l’effet de la diffØrence fit-prefit sur les donnØes reconstruites en 3D
avec les cinq premiŁres lignes. Comme dans le cas à une ligne nous allons conserver uniquement les
ØvØnements pour lesquels la condition (6.1) est respectØe.
6Voir dans l’annexe D pour plus de détail sur l’influence de l’acceptance angulaire sur les données.
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FIG. 6.12  RØsolution angulaire pour un dØtecteur à 5 lignes. À gauche la rØsolution sur le zenith et à
droite la rØsolution sur l’azimut
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FIG. 6.13  Effet de la coupure visant à rejeter les gerbes ØlectromagnØtiques sur l’angle zØnithal. À
gauche, la rØsolution angulaire sur le zØnith, avant sØlection, en pointillØs et aprŁs sØlection en traits
pleins. À droite, l’efcacitØ de la sØlection c’est-à-dire le rapport entre le nombre d’ØvØnements sØlec-
tionnØs et le nombre d’ØvØnements avant sØlection, en fonction de l’angle.
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FIG. 6.14  Effet sur le zenith de la sØlection basØe sur la diffØrence fit-prefit, pour la simulation 3D, à
droite la rØsolution angulaire en appliquant cette sØlection, et à gauche l’ØfcacitØ de la sØlection
La gure (6.14)) reprØsente la rØsolution angulaire sur le zØnith avant et aprŁs cette sØlection ainsi
que l’efcacitØ de cette mØthode de sØlection. La gure (6.15) reprØsente quant à elle la rØsolution et l’ef-
cacitØ sur l’azimut. Cette sØlection conserve la majoritØ des traces ayant une erreur raisonnable tout en
rejetant les traces ayant une erreur plus importante. Celle ci fonctionne bien pour le zØnith oø l’on observe
clairement un pic centrØ sur zØro puis une baisse de l’efcacitØ. Sur l’azimut, cette sØlection conserve les
ØvØnements bien reconstruits, le nombre d’ØvØnement mals reconstruits diminue avec l’erreur.
Distribution angulaire, après sélection
La gure ( 6.16) reprØsente la distribution angulaire des muons atmosphØriques Monte-Carlo aprŁs
sØlection7 . On rapelle que dans le systŁme de coordonØe ANTARES un zenith de 180◦ correspond à une
trace verticale descendante 90◦ à une trace horizontale et 0◦ correspond à une trace verticale montante.
Cette distribution est centrØe sur 130◦ en partie car nous demandons au moins 3 lignes touchØes. Cette
distribution se compose ainsi :
- Une distribution traces descendantes, centrØe sur 130 , car la reconstruction 3D a besoin de plu-
sieurs lignes et perd donc des ØvØnements trŁs verticaux.
- Un lØger rebond au niveau des traces verticales, certainement dß à l’effet des gerbes Ølectroma-
gnØtiques comme nous le verrons plus loin.
- Une queue correspondant à des ØvØnements mal reconstruits.
7Les événements affichés sur ces distributions sont ceux pour lesquels au moins 3 lignes sont utilisés pour la reconstruction
– Faute de quoi on aurait une fausse reconstruction 3D – et dont les traces ont été reconstruites avec une probabilité de χ2
supérieure à 5 %
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FIG. 6.15  Effet sur l’azimut de la sØlection basØe sur la diffØrence fit-prefit, pour la simulation 3D, à
droite la rØsolution angulaire en appliquant cette sØlection, et à gauche l’ØfcacitØ de la sØlection
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FIG. 6.16  Distribution angulaire à 5 lignes pour les simulations Monte-Carlo, à gauche le zenith, et à
droite l’azimuth. La veritØ Monte-Carlo est reprØsentØe en gras et les traces reconstruites en trait n
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FIG. 6.17  Taux d’ØvØnements (en Hz) mesurØ, en mars 2007, avec 5 lignes. En abscisse, le nombre
de hits triggés et en ordonnØe, le taux d’ØvØnements de ce type en Hz. Le taux d’ØvØnement vu dans la
Monte-Carlo est Øgalement reprØsentØ en pointillØ.
6.4.4 RØsultats
Taux d’événements et efficacité de reconstruction
La gure (6.17) prØsente le taux d’ØvØnements mesurØ avec 5 lignes pour les runs en or du mois de
mars 2007. En abscisse, gure le nombre de hits triggés tandis qu’en ordonnØe, gure la frØquence des
ØvØnements avec ce nombre de hits triggés.
Le taux global d’ØvØnements est de 1.2 Hz. Il y a un pic centrØ sur 10 hits triggés c’est-à-dire 5
paires de hits en coïncidence locale donnant alors les 5 hits L1 nØcessaires pour dØclencher l’acquisition
de l’ØvØnement. Le nombre de hits par ØvØnement dØcroît ensuite de maniŁre exponentielle. Dans la
simulation Monte-Carlo le taux total d’ØvØnement est de 0.89Hz, il y a moins d’ØvØnement dans le pic à
10 mais plus d’ØvØnement dans la queue.
Le nombre d’ØvØnements avec moins de 10 hits triggés est plus faible que pour la ligne 1, cela vient
du rØglage du trigger qui est diffØrent. En effet le seuil pour les hits à haute amplitude a ØtØ remontØ à 10
photo-Ølectrons au lieu de 3 pour la ligne 1, et ce le temps de procØder à un rØglage dØnitif des seuils et
des charges.
Le nombre d’ØvØnements aux diffØrentes Øtapes de reconstruction puis de sØlection est donnØ par le
tableau 6.1. Les diffØrentes Øtapes sont d’abord les Øtapes de la reconstruction (PrØt,Fit de trace,Fit de
sphŁre). Viens ensuite une prØselection dans laquelle on ne garde que les ØvØnements sur au moins 3
lignes et avec une probabilitØ de χ2 supØrieure à 5%. Cette probabilitØ est reprØsentØ sur la gure (6.18).
Enn nous donnons l’efcacitØ des diffØrentes sØlections dØcrites prØcØdemment. Les donnØes prises à 5
lignes analysØes correspondent à 314280 ØvØnements, et un temps de prise de donnØes Øquivalent à 3j 1h
07min.
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Etape DonnØes Monte-Carlo
trigger 100% 1.19 Hz 100% 0.89Hz
Prefit 43 % 0.51 Hz 56.93% 0.51 Hz
Traces reconstruites 9 % 0.11 Hz 21.88 % 0.19 Hz
SphŁres reconstruites 14 % 0.17 Hz 33.56 % 0.30 Hz
χ2 + 3 lignes 6.3% 0.075 Hz 7.72% 0.069Hz
Rejet des gerbes 6.2 % 0.075Hz 7.60 % 0.068 Hz
t-pret 4.5 % 0.053Hz 4.24% 0.037Hz
combinaison 4.5% 0.053Hz 4.18% 0.037 Hz
TAB. 6.1  EfcacitØ et taux à chaque Øtape
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FIG. 6.18  ProbabilitØ de χ2 pour les ØvØnements reconstruits avec la ligne 5, et pour la simulation
Monte-Carlo.
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FIG. 6.19  RØsidus en temps pour les traces reconstruites à 5 lignes. En gras, pour tous les hits et en
traits ns, pour les hits sØlectionnØs pour la reconstruction.
Des exemples d’ØvØnements dus à des muons atmosphØriques vu par les cinq premiŁres lignes sont
prØsentØs dans l’annexe (E). En particulier
- Un exemple de trace de muon sur la gure (E.1).
- Un exemple de gerbes ØlectromagnØtiques sur la gure (E.2).
- L’ØvØnement ayant le plus grand nombres de hits triggés, gure (E.3).
Résidus en temps
La gure (6.19) reprØsente les rØsidus en temps pour les traces reconstruites avec un dØtecteur à
5 lignes. La distribution de ces rØsidus est dominØe par un pic centrØ sur zØro correspondant aux hits
directs. Ce pic a une largeur à mi-hauteur de l’ordre de 5ns. Vient ensuite un petit pic autour de 50ns
correspondant à l’activation du second ARS. Enn, vient une queue incluant des photons diffusØs ainsi
que du bruit optique.
Distribution angulaire
La gure ( 6.20) reprØsente les distributions angulaires mesurØes avec les cinq premiŁres lignes à
gauche , se trouve l’angle zØnithal. On rappelle que dans le systŁme de coordonnØes choisi, 180◦ corres-
pond aux traces descendantes, 90◦ aux traces horizontales et 0◦ aux traces montantes. La distribution se
compose de 3 parties :
À droite, se trouve la distribution azimutale. Cette distribution varie de 0◦ à 360◦. 0◦ correspondant au
nord. Cette distribution est en premiŁre approximation  plate. Cependant, le dØtecteur Øtant incomplet,
il existe des directions privilØgiØes responsables des pics dans certains azimuts.
Si on compare la distribution angulaire ainsi obtenue avec celle obtenue dans la simulation Monte-
Carlo. On constate que ces deux distributions sont similaire, la diffØrence de 20% dans le taux d’ØvØne-
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FIG. 6.20  Distribution angulaire mesurØe à 5 lignes aprŁs sØlection, comparØe avec la Monte-Carlo.
À gauche la distribution zØnithale, et à droite, la distribution azimutale. Les distributions provenant des
simulations sont en pointillØs.
ment Øtant conservØe.
Nous savons dØsormais que le dØtecteur est capable de reconstruire des traces, aussi bien avec une
seule ligne qu’avec une reconstruction 3D avec un dØtecteur à 5 lignes. Le dØtecteur complet ne sera
qu’une version agrandie du dØtecteur à 5 lignes, les principes gØnØraux de reconstruction resteront les
mŒmes.
Nous avons proposØ des mØthodes pour sØlectionner les ØvØnements correctement reconstruits et
rejeter les autres.
Si la simulation utilisØe au dØbut de cette Øtude avait quelques problŁmes de cohØrences avec les
donnØes ces problŁmes ont ØtØ en grande partie reglØs, et la simulation semble dØsormais comparable
avec les donnØes. Bien que la nouvelle simulation aie ØtØ rendue disponible tardivement on peut dØjà
estimer que le ux de rayons cosmiques vu par ANTARES, est comparable à celui dans la simulation.
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118
Épilogue : En route pour les neutrinos
Les techniques de reconstruction conçues pour les neutrinos ont ØtØ adaptØes aux vraies donnØes
par les Øquipes de NIKHEF et de SACLAY. Ces stratØgies sont Øgalement plus performantes en ce qui
concerne les muons descendants que la mØthode simple prØsentØe dans ce manuscrit. Ces techniques ont
Øgalement ØtØ utilisØes dans le but de trouver des neutrinos montants, donnant alors environ une trace
montante par jour. Ces dØbuts sont prometteurs, cependant le nombre d’ØvØnements actuel est clairement
insufsant pour envisager un traitement statistique, ou mŒme une simple distribution angulaire. La gure
(6.21) reprØsente le cosinus de l’angle zØnithal reconstruit avec cette stratØgie. On constate, en plus
de la traditionnelle distribution de traces descendantes correspondant aux muons atmosphØriques, un
ensemble de traces regroupØes autour de cosθ = 1 c’est-à-dire des traces quasi-verticales montantes, ces
traces correspondent vraisemblablement à des neutrinos montants.
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FIG. 6.21  Distribution angulaire, en utilisant la stratØgie dite de Aart. On observe un groupe d’ØvØne-
ments avec un zØnith correspondant à des traces montantes, c’est-à-dire des neutrinos.
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Il est Øgalement nØcessaire de traiter à nouveau toute la production de neutrinos simulØe avec la
nouvelle paramØtrisation angulaire, an de pouvoir se rØfØrer à une simulation correcte. De plus, il sera
nØcessaire de remettre à jour les Øtudes de performance du dØtecteur an de prendre en compte le dØtec-
teur rØel et non plus le dØtecteur idØal de la simulation.
Les lignes 6 à 9 d’ANTARES sont dØjà dans l’eau et attendent d’Œtre connectØes par le R.O.V. La
construction de la ligne 10 a dØjà commencØe, le dØtecteur devrait donc, comme prØvu, Œtre complet à la
n de l’annØe 2007, ouvrant ainsi la porte à l’observation de neutrinos cosmiques en mer mØditerranØe.
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Conclusion
La construction d’un tØlescope neutrino en mer MØditerranØe peut apporter de nombreuses infor-
mations sur les mØcanismes astrophysiques susceptibles d’accØlØrer des particules. La construction et
la mise en opØration d’un tel instrument relŁvent cependant du dØ, aussi bien sur le plan scientique
que technique. Ce dØ a ØtØ relevØ avec la construction d’ANTARES, et avec succŁs car l’instrument
fonctionne.
Une fois dØployØ sur site, le dØtecteur a un comportement stable, y compris sur de longues pØriodes
de temps. Dans le cadre de ce travail, nous avons mis en place des outils pour vØrier la stabilitØ du
dØtecteur, et avons montrØ que les temps de transits sont stables à 0.5 ns. Nous avons Øgalement vu quels
types de circonstances entrainent des changements dans les valeurs de ceux-ci. Les calibrations en temps
et en charge ont Øgalement ØtØ surveillØes et sont stables.
AprŁs avoir ØtudiØ le comportement du dØtecteur, nous nous sommes interessØ au milieu dans lequel
il est installØ, pour cela nous avons utilisØ les balises optiques, conçues pour la calibration en temps in-
situ, an d’Øtudier la propagation de la lumiŁre dans l’eau. Cette mØthode fait appel à une reconstruction
pour les sources ponctuelles de lumiŁre, en comparant la position rØelle de la balise avec la position
reconstruite de la source de lumiŁre nous avons d’abord validØ ce type de reconstruction. Nous avons
alors appliquØ la mØthode proposØe et avons extrait les longueurs d’attØnuation et d’absorption sur le
site ANTARES. Ces mesures donnent des rØsultats comparables aux tests de site, rØalisØs entre 1997 et
2000, eux-mŒmes à l’origine du modŁle d’eau simulØ. On peut donc considØrer le modŁle d’eau de la
simulation comme valide.
Nous avons montrØ que le dØtecteur avait un fonctionnement conforme aux attentes. Nous avons
Øgalement veriØ que l’on comprend la propagation de la lumiŁre dans l’eau. Dans ces conditions nous
pouvons reconstruire des traces, d’abord avec la ligne 1, puis avec un dØtecteur à 5 lignes. Nous avons
ØtudiØ des mØthodes permettant de rejeter les ØvØnements mal reconstruits. Dans le cas à une ligne, la
comparaison entre donnØes et simulation n’avait pas vraiment de sens en raison d’un problŁme dans la
description de l’acceptance angulaire dans la simulation, mais, dans le cas à 5 lignes, nous avons utiliser
une simulation plus rØcente, avec une acceptance angulaire corrigØe, an de pouvoir faire une compa-
raison dans de bonnes conditions. Nous avons alors constatØ que le dØtecteur rØel a un comportement
comparable au dØtecteur simulØ. On peut donc penser que, d’une part, le fonctionnement du dØtecteur est
dØsormais proche du fonctionnement simulØ, mais Øgalement, que le ux de rayons cosmiques simulØ
correspond au ux rØel. Malheureusement, le dØtecteur comporte cinq lignes depuis peu de temps, et la
simulation correcte a ØtØ rendue disponible tardivement, il n’a donc pas ØtØ possible de faire une analyse
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trŁs avancØe sur les muons atmosphØriques.
L’arrivØe du dØtecteur nal est proche, et des neutrinos ont dØjà ØtØ reconstruits. Les muons atmo-
sphØriques ont permis de dØfricher le terrain, et nul doute que les performances dØnitives du dØtecteur
devraient bientôt Œtre connues. On pourra alors pointer des sources astrophysiques. Actuellement aucune
source astrophysique n’a ØtØ dØtectØe en neutrino ,y compris avec un instrument de taille Øquivalente
au pôle sud, ANTARES avec sa vue privilØgiØe sur le centre galactique devrait pouvoir tout au moins
contraindre les ux de neutrinos Ømis par les sources galactiques.
Le futur est dØjà en marche, alors que les premiŁres donnØes d’ANTARES arrivent, son successeur
prend forme dans le cadre du projet KM3NET, un TDR8 devrait Œtre publiØ à la n de l’annØe 2008.
Un tel instrument aura un volume vingt fois supØrieur à ANTARES, il devrait certainement capable de
dØtecter des sources astrophysiques de neutrinos.
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ANNEXE A
Simulation de la production de neutrinos par désintégration du µ
La dØsintØgration du muon joue un rôle important dans la production de neutrinos. An de mieux
comprendre le spectre de neutrinos ainsi produit, nous avons fait une Øtude par simulation en utilisant
GEANT4 [15].
La version de GEANT4 utilisØe au dØbut de cette Øtude ne prenait pas en compte correctement la
dØsintØgration du muon. En effet, comme le montre la gure (A.1(a)), l’Ølectron Øtait gØnØrØ suivant un
spectre de Michel conformØment à la thØorie mais les deux neutrinos se partageait l’Ønergie restante à
part Øgale. Ce qui est une approximation incorrecte.
En fait la dØsintØgration du muon est un processus Ølectrofaible ayant une structure V-A. Ce type de
processus a ØtØ abondamment traitØ dans la littØrature. La mØthode dØcrite dans Quarks and Lepton [16]
est simple à transcrire dans un code numØrique.
On tire d’abord l’Ønergie de l’Ølectron1 et de son neutrino associØ :
0 ≤ Ee,Eνe ≤
1
2
mµ (A.1)
Ee est tirØ suivant une distribution plate tandis que Eνe avec une densitØ de probabilitØ de la forme :
p(E) = (mµ
2
−E)E (A.2)
avec
1
2
mµ−Ee ≤ Eνe ≤
1
2
mµ (A.3)
Ainsi on a un couple Ee , Eνe suivant les conditions donnØes par les Øquations (A.1,A.2) et ce, jusqu’à
ce que la condition donnØe en (A.3) soit vØriØe. Finalement l’Ønergie restante soit (1−Ee−Eνe) est
donnØe au neutrino muonique. On a alors les largeurs de dØsintØgration suivante :
dΓe = dΓνµ =
G2Fm5µ
192pi3 2ε
2(3−2ε)
dΓνe =
G2Fm5µ
192pi3 2ε
2(6−6ε)
1On néglige la masse de l’électron.
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FIG. A.1  Spectre de particules produites par la dØsintØgration du muon, à gauche dans l’approximation
cinØmatique et à droite dans le cas Ølectrofaible aprŁs modication de GEANT4
conforme à ce qui est attendu dans le cadre d’un couplage V-A. Enn la direction des particules produites
lors de cette dØsintØgration Øtant alØatoire, il est nØcessaire de terminer en faisant une rotation dans une
direction alØatoire ce qui donne alors des rØsultats conformes à la physique.
Les rØsultats aprŁs modication sont prØsentØs par la gure (A.1(b)) On constate que le spectre de
neutrinos a ØtØ fortement modiØ. En effet, dØsormais le νµ a un spectre similaire à celui de l·Ølectron
tandis que le νe a un spectre fortement diffØrent, conformØment à ce qui est attendu. Ces modications
ont alors ØtØ soumises à l’Øquipe de GEANT4 et intØgrØes à la version 7.1 .
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ANNEXE B
Format de données
B.1 Données brutes
Principales informations enregistrées dans un événement
A la sortie du trigger, les ØvØnements sont Øcrit par le datawriter. Ils sont alors sauvegardØs dans
un chier ROOT. Pour chaque ØvØnement, un objet PhysicsEvent est Øcrit, et contient les informations
suivantes :
donnØe type (C++) Commentaire
EventType() unsigned int Type de trigger ayant dØclenchØ l’ØvØnement
RuNumber() unsigned int NumØro du run
FrameIndex() unsigned int rØfØrence à la frame oø a lieu l’ØvØnement
FrameTime1() unsigned int Ces deux fonction retournent les deux parties
FrameTime2() unsigned int d’une variable de 64 bits contenant le nombre
de cycles d’horloge depuis le dØbut du run
MinT() double Temps du premier hit relativement au RTS
MaxT() double Temps du dernier hit relativement au RTS
MaxA() oat Amplitude maximale d’un hit dans l’ØvØnement
TotA() oat Amplitude totale des hits de l’ØvØnement
TriggeredSPEHits() vector<TriggeredSPE_Hit> Hits sØlectionnØs par le trigger
SPE_Hits() vector<SPE_Hit> Tous les hits enregistrØs dans l’ØvØnement
AWF_Hits() vector<AWF_Hit> Waveform anode
DWF_Hits() vector<DWF_Hit> Waveform dynode
Information enregistrée dans un SPE_Hit.
Les hits pris en mode SPE, sont enregistrØs sous forme d’objets appelØs SPE_Hit. Ces objets contiennent
l’ensemble de la description du hit à la sortie de l’ARS. An d’Øconomiser sur la bande passante lors du
transfert de donnØes à terre, mais aussi sur la taille du chier nal, les registres de 8 bits (AVC, TVC) sont
Øcrits sous forme de char non signØ.
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donnØe type (C++) Commentaire
status unsigned char Permet de contrôler la qualitØ du SPE
timestamp unsigned int nombre de cycle de clock de 50 ns
depuis le dernier RTS
avc unsigned char Charge mesurØe
tvc unsigned char TVC de l’ØvØnement
lcm _id unsigned short identication du LCM
ars_id unsigned char identication de l’ARS
B.2 Données calibrées
Informations enregistrées dans un événement
AprŁs passage par Calibrate, les ØvØnements sont Øcrits dans un objet appelØ FullEvent, qui reprend
les informations du PhysicsEvent, cependant il y a ØtØ ajoutØ la description du dØtecteur utilisØ lors de
l’ØvØnement1 ; de plus, un conteneur pour les traces reconstruites a Øgalement ØtØ rajoutØ, ce qui permet
de regrouper toutes les informations contenant un ØvØnement dans un mŒme objet.
donnØe type ( C++ ) Commentaire
RunNumber() unsigned int NumØro du run
EventTime() double temps en µs depuis le dØbut du run
DetectorId() unsigned int Fait rØfØrence à la description du dØtecteur uttilisØ pour cet ØvØnement,
il peut y en avoir plusieurs diffØrentes au cours d’un mŒme run, car le
positionnement est remis à jours toutes les 12 minutes.
TriggerType unsigned int Type de trigger ayant dØclenchØ l’ØvØnement
FrameIndex unsigned int rØfØrence à la frame oø a lieu l’ØvØnement
Hits() vector<FullHit> Contient les hits
Fits() vector<Fit> Contient les traces reconstruites
Information enregistrée dans un FullHit
Le FullHit contient les mŒmes informations que le SPE_Hit, cependant celles-ci ont ØtØ converties
dans un systŁme de coordonnØes physiques.
donnØe type ( C++ ) Commentaire
id() int Identiant unique de chaque hit
triggering int Vaut 1 si le Hit est triggé et 0 sinon
OmId() unsigned int RØfØrence du photomultiplicateur dans lequel a eu lieu le hit
Il est possible d’utiliser cette rØfØrence dans la description du dØtecteur
pour connaître la position du photomultiplicateur
a() oat Amplitude du hit ( en p.e. )
t() double temps du hit (ns depuis le dØbut de l’ØvØnement )
1On rappelle que le détecteur étant mobile, le positionnement de celui-ci est remis à jours plusieurs fois lors d’un run
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Principales informations enregistrées dans un Fit
L’objet Fit contient les traces reconstruites, pour cela il contient les paramŁtres de la trace recons-
truites, des informations sur la qualitØ de la reconstruction, mais Øgalement des informations sur la ma-
niŁre dont a ØtØ faite la reconstruction. L’Øtape de la reconstruction à laquelle correspond chaque Fit est
accessible par la fonction StepId().
donnØe type ( C++ ) Commentaire
StrategyId() int RØfØrence à la stratØgie utilisØe
StepId() int RØfØrence à l’Øtape utilisØe dans la stratØgie
Lik() double Somme des rØsidus
nDof() int nombre de degrØs de libertØ
HitsIds() vector<unsigned int> Contient les rØfØrences des hits utilisØs pour le t
TrackModel() int rØfØrence du modŁle de trace utilisØe
ModelParameters() int nombre de paramŁtres du modŁle de trace utilisØe
x()
y() double position de l’origine de la trace correspondant au point P dØcrit p 73
z()
errx()
erry() double Erreur sur la position
errz()
vx()
vy() double Direction de la trace correspondant au vecteur ~d dØcrit p 73
vz()
errvx()
errvy() double Erreur sur la direction
errvz()
t() double Temps de la trace
errt() double Erreur sur le temps
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ANNEXE C
Propagation du muon dans la matière
Nous avons ØtudiØ la reconstruction des muons atmosphØriques. Nous avons Øgalement abordØ le pro-
blŁme des gerbes ØlectromagnØtiques perturbant la reconstruction. C’est pourquoi nous allons prØsenter
les phØnomŁnes responsables des pertes d’Ønergie du muon.
Les pertes d’Ønergie pour un muon traversant la matiŁre peuvent Œtre classØes en deux catØgories,
pertes discrŁtes et pertes catastrophiques. Dans le premier cas, ces pertes sont induites par l’ionisation
du milieu dans lequel se propage le muon. Ces pertes sont donnØes par la formule de Bethe-Bloch et
peuvent Œtre exprimØes de la maniŁre suivante :
dE
dX = α
22piNAλe
Zme
Aβ2
(
ln(2meβ
2γ2E ′m
I2(Z) −2β
2 +
E ′2m
4E2 −δ
)
(C.1)
oø α' 1/137 est la constante de structure ne, λe = 3.8616×10−11 est la longueur d’onde Compton de
l’Ølectron, NA = 6.023×1023 est le nombre d’Avogadro, A est la masse atomique du mileu, Z le numero
atomique du milieu, me et mµ la masse de l’Ølectron et du muon, β = p/E et γ = E/mµ sont les facteurs
relativistes, I(Z) est le potentiel de moyenne ionisation, δ est la correction due à le densitØ et E ′m l’Ønergie
maximale transfØrable à l’Ølectron et est donnØe par :
E ′m = 2me
p2
m2e +m2µ +2me
√
p2 +m2µ
(C.2)
On peut plus simplement Øcrire
dE
dX =−Λ(E) (C.3)
oø Λ, peut s’Øcrire Λ = A(ln(E/B) +C) avec A,B,C constantes. À haute Ønergie, on peut considØrer
Λ(E) comme constant avec Λ ∼ 2MeV/(g.cm−2).
Les pertes catastrophiques ont lieu principalement à haute Ønergie. Ces pertes sont accompagnØes de
gerbes [104]. Les phØnomŁnes à l’origine de pertes catastrophiques sont reprØsentØs sur la gure (C.1).
Trois phØnomŁnes sont à prendre en compte :
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Création de paires de leptonsRayonnement de freinage
Interactions
photonucléaires
FIG. C.1  Les diffØrents processus responsables des pertes catastrophiques lors de la propagation du
muon dans la matiŁre.
Création de paires : Un muon peut en se propageant, produire une paire (e+,e−). Ce processus a une
section efcace donnØe par :
d2σ
dvdρ = α
4 2
3pi(Zλe)
2 1− v
v
(
φe + m
2
e
m2µ
φµ
)
(C.4)
avec ρ = (E+−E−)/(E+ + E−) dØcrit l’asymØtrie du processus, φe et φµ correspondent aux diffØrents
diagrammes QED, enn v correspond à la fraction d’Ønergie transmise à la paire. L’intØgrale de cette
section efcace donne les pertes d’Ønergie :
dE
dX = 2E
NA
A
Z vmax
vmin
v
Z ρmax
0
d2σ
dvdρdρdv ≡
−E
ξpair (C.5)
Les pertes d’Ønergie dues à ce phØnomŁne sont reprØsentØes sur la gure (C.2).
Bremsstrahlung : Le ralentissement du muon par le champ Ølectrique des atomes du matØriau traversØ
entraine un rayonnement de freinage appelØ bremsstrahlung. La section efcace de ce processus est
donnØe par :
dσ
dv = α
3(2Zλe
me
mµ
)2
1
v
(
4
3
− 4
3
v+ v2
)
φ( m
2
µv
2E(1− v) ) (C.6)
oø φ est une fonction traduisant l’inuence du milieu traversØ. L’intØgrale de cette section efcace donne
les pertes d’Ønergie :
dE
dX = E
NA
A
Z vmax
vmin
vdσdv dv≡
−E
ξbrem (C.7)
Les pertes d’Ønergie causØes par ce phØnomŁne sont reprØsentØes sur la gure (C.3)
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Interactions photonucléaires : Le muon peut Øgalement directement interagir avec le noyau d’un
atome composant le milieu, on parle alors d’interaction photonuclØaire. Le calcul thØorique de la section
efcace de ce type de processus est beaucoup plus complexe que pour les processus purement Ølectro-
magnØtique. La section efcace de l’interaction photonuclØaire peut Œtre donnØe par[105] :
dσ
dvdQ2 = 2piα
FA2 (x,Q2)
Q2
(
v(1+Q2/v2)
1.25E2Q4 (Q
2−2m2µ)+
2(e− v)
Q2Ev −
1
vE2
)
(C.8)
oø Q2 est le quadri-moment de transfert au carrØ, et F p2 (x,Q2) est la fonction de structure du proton. En
intØgrant, on obtient alors les pertes d’Ønergie :
dE
dX = E
NA
A
Z vmax
vmin
v
Z Qmax
Qmin
dσ
dvdQ2 dvdQ
2 ≡ −Eξpn (C.9)
Les pertes d’Ønergie induites par ce phØnomŁnes sont reprØsentØes sur la gure (C.4)
La perte d’Ønergie totale d’un muon au cours de sa propagation peut alors Œtre exprimØe par
dE
dX =−Λ−
E
ξ (C.10)
avec ξ−1 = ξ−1pair + ξ−1brem + ξ−1pn La perte d’Ønergie totale est reprØsentØe sur la gure (C.5). On constate
dans l’equation (C.10), l’existence d’un seuil ε≡ Λξ à partir duquel les pertes catastrophiques dominent
les pertes par ionisation. L’Ønergie moyenne d’un muon d’Ønergie initiale E0 ayant parcouru une distance
X est donnØe par :
< E(X) >= (E0 + ε)e−X/ξ− ε (C.11)
En rØsolvant < E(x) = 0 >, on obtient alors l’Ønergie minimale que doit avoir un muon à la surface pour
atteindre la profondeur X
Emin0 = ε(eX/ξ−1) (C.12)
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FIG. C.2  Section efcace (à gauche) et perte d’Ønergie à droite pour la crØation de paire dans l’eau, le
fer et la roche.
FIG. C.3  Section efcace (à gauche) et perte d’Ønergie à droite pour le bremsstrahlung dans l’eau, le
fer et la roche.
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FIG. C.4  Section efcace (à gauche) et perte d’Ønergie à droite pour les interactions photonuclØaires
dans l’eau, le fer et la roche.
tt
FIG. C.5  Perte d’Øne rgie pour muon se propageant dans l’eau (à gauche) et dans la roche (à droite).
Les perte totales sont reprØsentØe par les courbes continues.
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ANNEXE D
Acceptance angulaire des modules optiques
Nous allons ici dØcrire ici l’acceptance angulaire des modules optiques, ce point est particuliŁrement
important avec les muons atmosphØriques qui arrivent par l’arriŁre du dØtecteur.
Lors de l’Øtude sur les longueurs d’absorption et d’attØnuation, la correction de la charge en fonction
de l’angle d’incidence des photons a jouØ un rôle important.
Lors de l’Øtude des muons atmosphØriques, une premiŁre simulation Monte-Carlo avait ØtØ gØnØrØe
donnant des taux d’ØvØnements incompatibles avec les donnØes effectivement mesurØes. Il a fallu une
nouvelle simulation avec une paramØtrisation angulaire correcte.
D.1 Introduction au problème
Au cours des tests à terre, une paramØtrisation a ØtØ Øtablie. Cependant, il y a des incohØrences entre
les diffØrentes paramØtrisations publiØes ; de plus, le maximum de la paramØtrisation standard ne cor-
respond pas à une diffØrence de 42◦ entre le muon et le photomultiplicateur, ce qui n’est pas cohØrent
avec l’angle Cerenkov dß au passage du muon. L’acceptance angulaire pouvant Øgalement jouer sur les
performances du dØtecteur, plusieurs approches ont ØtØ proposØes an de trouver une nouvelle paramØ-
trisation.
Une approche Monte-Carlo a ØtØ proposØe[93]. Il s’agit de dØcrire les propriØtØs optiques des diffØ-
rents matØriaux composant un module optique et de simuler la propagation de la lumiŁre à travers ces
matØriaux. Cette approche a l’avantage de permettre de modier certains paramŁtres tels que l’Øpaisseur
des matØriaux dans la simulation.
Une nouvelle analyse des donnØes prises lors des tests en 1998 a ØtØ faite, an de tester une autre
paramØtrisation[94], qui donne la meilleure correction :
QmesOM = QOM × (0.2549+0.6093cos(θ)+0.2556cos2(θ)−0.1231cos3(θ)) (D.1)
oø QmesOM est la charge effectivement mesurØe par le module optique, QOM la vraie charge reçue par le
module optique et θ l’angle entre l’axe du module optique et la source de lumiŁre. On peut utiliser cette
paramØtrisation pour dØnir QcorrOM la charge corrigØe. Dans le cas des balises optiques, la gure (D.1)
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FIG. D.1  Rapport entre l’angle non corrigØ et l’angle corrigØ. On peut Øgalement constater que la
majoritØ des modules optiques voit la balise sous un angle infØrieur à 90◦. La fonction uttilisØes pour la
correction a ØtØ superposØes aux points.
reprØsente le rapport entre la charge mesurØe et la charge corrigØe dans le cas d’un run oø une balise
optique ashe.
D.2 Effet sur les simulations
Comme nous l’avons vu lorque nous avons abordØ la reconstruction de la ligne 1, il y a des diffØrences
entre la simulation, et les donnØes. Des diffØrences de ce type ont Øgalement ØtØ rencontrØes avec le
dØtecteur à 5 lignes. Ces diffØrences peuvent avoir plusieurs origines :
- Soit c’est la simulation du ux qui est mauvaise, cependant cette hypothŁse est peu probable
CORSIKA Øtant de-facto un logiciel standard pour simuler un ux de rayons cosmiques. Une
autre simulation a ØtØ rØalisØ avec un gØnØrateur interne à la collaboration appelØ MUPAGE[102],
cette production a Øgalement rencontrØ ce type de problŁme de normalisation.
- Soit c’est la description du detecteur qui est mauvaise, c’est pourquoi nous avons  dans le chapitre
5 montrØ que la propagation de la lumiŁre dans l’eau est compatible avec le modŁle utilisØ.
Comme nous l’avons expliquØ plus haut, le problŁme venait de la paramØtrisation angulaire.
La gure (D.2) reprØsente la distribution angulaire des donnØes, comparØe celle de la Monte-Carlo avec
une bonne dØnition de l’acceptance angulaire et celle avec l’ancienne dØnition. On constate que l’ac-
ceptance angulaire inue directement sur le taux d’ØvØnements mais aussi sur la forme de la distribution
angulaire reconstruite.
Dans le chapitre 6, les Monte-Carlo utilisent, pour la ligne 1, l’ancienne paramØtrisation. Tandis que
pour le dØtecteur à 5 lignes, nous utilisons une simulation prenant en compte la nouvelle acceptance
angulaire[103]. Cette nouvelle fonction d’acceptance semble donner de bons rØsultats, et sera utilisØe
pour les prochaines simulations.
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FIG. D.2  Distribution angulaire normalisØe, pour les donnØes, la simulation avec une paramØtrisation
angulaire correcte, et l’ancienne simulation avec une mauvaise paramØtrisation angulaire.
137
138 Acceptance angulaire des modules optiques
138
ANNEXE E
Exemples d’événements
Nous allons prØsenter dans cette annexe quelques exemples d’ØvØnements vus par les cinq premiŁres
lignes d’ANTARES. Ces ØvØnements proviennent de runs pris au cours du mois de mars 2007. Tous ces
ØvØnements vont Œtre reprØsentØs dans le plan (t,z), chaque ligne sera reprØsentØe sØparØment, s’il y a
lieu, les traces reconstruites seront projetØes sur les lignes.
La gure (E.1) est un exemple de muon atmosphØrique descendant reconstruit avec les cinq premiŁres
lignes d’ANTARES. On y voit les hits ainsi que la trace reconstruite.
La gure (E.2) est un exemple d’ØvØnement dominØ par une gerbe ØlectromagnØtique, celle-ci a ØtØ
reconstruite à l’aide de la reconstruction de sphŁre en 3D et est reprØsentØe.
La gure (E.3), reprØsente l’ØvØnement ayant produit le plus de hits L1 au mois de mars 2007. Plus
de 2400 photo-ØlØcrons ont ØtØ collectØs. Il s’agit clairement d’un multi-muon accompagnØ de gerbes
ØlectromagnØtiques, malheureusement cet ØvØnement n’a pas ØtØ reconstuit, certainement car la prØsence
de nombreux afterpulses, voir mŒme de hits triggés à la n du temps mort des ARS vient compliquer la
reconstruction.
La gure (E.4) reprØsente un ØvØnement dß à un ash de balise LED (Ligne 3 Øtage 2). Cet ØvØnement
a ØtØ reconstruit à l’aide d’une sphŁre en 3D et en 1D. On constate immØdiatement que ces ØvØnements
produisent beuacoup de lumiŁre. La balise Ømettant de la lumiŁre se situe sur la ligne 3. Sur cette ligne,
le front d’onde a la forme de deux droites se croisants au niveau de la balise. Cela s’explique par le fait
que la balise est sur la ligne. Sur les autres lignes, l’effet de la distance est d’arrondir l’angle entre ces
deux droites. Une reconstruction 1D a Øgalement ØtØ rØalisØe. Celle-ci ne donne un rØsultat que sur les
lignes 1,4 et 5. Les ajustements 1D sont quasi-superposØs avec ceux en 3D.
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FIG. E.1  Exemple de trace de muons descendants reconstruite avec les 5 premiŁres lignes d’ANTARES.
Les hits triggés sont reprØsentØs par des carrØs pleins. Les carrØs entourØs de bleu sont les hits utilisØs
pour la reconstruction. La trace est reprØsentØe par la courbe noire. On peut constater que sur la ligne 4,
des hits n’ont pas ØtØ sØlectionnØs bien que prØsent sur la traces, Cela est dß au fait que nous ne gardons
que les coïncidences locales.
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FIG. E.2  Exemple d’ØvØnement dominØ par le phØnomŁne de gerbe ØlectromagnØtique Les hits triggés
sont reprØsentØs par des carrØs pleins. La trace de la sphŁre est reprØsentØe par la courbe pointillØe. La
reconstruction de trace a ØchouØ dans le cas de cet ØvØnement.
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FIG. E.3  ÉvØnement avec 132 hits triggés, pour une charge collectØe de 2478 p.e. Il s’agit clairement
d’un multi-muon, accompagnØ de gerbes ØlectromagnØtiques, la reconstruction a ØchouØ sur cet ØvØne-
ment.
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FIG. E.4  Exemple d’ØvØnement provenant de la balise optique à l’Øtage 2 de la ligne 3. Les hits triggés
sont reprØsentØs par des carrØs pleins. Les carrØs entourØs en bleu sont les hits utilisØs pour la reconstruc-
tion. La trace en 3D est reprØsentØe en fuschia tandis que les traces reconstruites en 1D sont visibles en
turquoise. Cependant, la superposition avec les projections de la trace 3D les rend difcilement visibles
.
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GLOSSAIRE
Échantillonage : Lorsque les conditions de prises de donnØe em-
pŁches de ramener toutes les donnØes à terre,
celles ci sont ØchantillonnØe, dans ce cas la seule
une frame sur n est ramenØe à terre, n Øtant la va-
leur de l’Øchantillonage, 38
Afterpulse : Lorsqu’il y a toujours de la lumiŁre au moment oø
le premier ARS passe le relais au second, celui-
ci va directement commencer l’intØgration, don-
nant alors un second hit 50ns aprŁs le prØcØdent. Il
existe Øgalement un afterpulse optique dß au pho-
tomultiplicateur, 35
ARS : Analog Ring Sampler : puce Ølectronique chargØe
de la numØrisation des donnØes. Elle se charge
de l’intØgration ou de la numØrisation du signal,
chaque module optique est lu par deux ARS an
de minimiser les temps morts, 34
AVC Amplitude Versus Charge : Registre enregistrant
la valeur de la charge du signal intØgrØ par l’ARS.
GØnØralement la rampe d’AVC est reglØe pour
avoir une rampe dynamique variant de 0 p.e. à 20
p.e., 34
Baseline : Taux continu de bruit optique ( en kHz) vu par un
module optique, 40
Burstfraction : Pourcentage du temps pendant lequel l’OM voit
des burst c’est-à-dire un taux de comptage supØ-
rieure de plus de 20 % à la baseline., 40
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Calibrate : Programme convertissant les hits en coordonnØes
physiques à partir de paramŁtres en bases de don-
nØes, 77
Canette : Volume dans lequel le signal produit par l’ØvØne-
ment est simulØ en dØtail an que la rØponse du
dØtecteur à ce signal puisse Œtre simulØe, 67
Coïncidences locales Se dit d’au moins deux hits ayant lieu sur le mŒme
Øtage dans une fenŒtre de temps donnØ, gØnØrale-
ment ±20ns. Ces hits sont un type de hits triggés
c’est-à-dire de hits sØlØctionnØ par le trigger et
marquØ comme tel pour l’analyse., 38
Datafilter : Cluster en charge du ltrage des donnØes. Une
fois ltrØes, elles sont transmises aux cluster da-
tawriter qui se charge d’Øcrire les donnØes sur
disque, 38
DYN_TH ParamŁtre permettant de rØgler l’intensitØ de la
LED interne, plus sa valeur est ØlevØe plus l’in-
tensitØ est faible, 54
Fantômes : Effet dß aux symØtries du cône Cerenkov donnant
une erreur de reconstruction, ce phØnomŁne peut
rendre possible la confusion entre une trace mon-
tante et une trace descendante, 101
Frame : PØriode de 104.8576ms sur laquelle le LCM
groupe ses donnØes avant de les transmettre à
terre, 38
GENHEN : Programme de simulation Monte-Carlo gØnØrant
des neutrinos de haute Ønergies. Ce programme
permet de gØnØrer un spectre de neutrinos avec
divers paramŁtres., 67
GRB : Sursaut gamma, 23
Hit : Photon reçu par un photomultiplicateur et enre-
gistrØ par l’ARS lisant celui-ci. Un hit se dØnit
par sa charge, sa position, et le temps auquel il a
lieu., 34
Hits triggés hits considerØs par le trigger comme importants,
soit car ils sont en coïncidence locale, soit parce
qu’ils ont une amplitude particuliŁrement haute.
Les hits non marquØs par le trigger sont, quant à
eux, appelØ hits snapshot, 38
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KM3 Programme simulant la lumiŁre produite par le
passage d’une particules dans le detecteur. Il
s’agit d’une des Øtapes lors de la simulation, 70
LCM : Module de Contrôle Local, Ce dispositif à l’intØ-
rieur d’un cylindre de titane contient toute l’ØlØc-
tronique nØcessaire au fonctionnement de l’Øtage.
Ils sont reliØs à la terre par l’intermØdiaire d’un
LCM Maitre dit MLCM, 31
Microrun : Type de run particulier oø l’horloge donne
l’ordre de ne dØclencher l’acquisition que pendant
des courtes pØriodes, gØnØralement synchronisØes
avec des ordres de ash, 53
MILOM : Mini Ligne d’Instrumentation avec Modules Op-
tiques, cette ligne contient l’instrumentation nØ-
cessaire a l’Øtude de l’environnement sous marin,
et Øgalement des modules optiques avec un sys-
tŁme de DAQ complet. Elle a opØrØ d’avril 2005 à
Mai 2007 ce qui en t le premier ØlØment utilisant
l’architecture dØnitive a prendre des donnØes in
situ. Elle a ØtØ remplacØe par l’IL07 qui sera
connectØe à l’automne 2007. Cette ligne conte-
nant de l’instrumentation plus ØvoluØe., 32
MINUIT : Librairie dØvelopØe par le CERN contenant un en-
semble de fonctions spØcialisØ dans la minimisa-
tion. Nous l’utilisons an de minimiser les χ2 lors
de la procØdure de reconstruction., 77
Monte-Carlo : MØthode de simulation ØvØnement par ØvØnement
oø chaque phØnomŁne est simulØ de maniŁre alØa-
toire, 67
OM : Module optique, contient principalement un pho-
tomultiplicateur, 33
Physics : Librairie contenant le format de donnØe utilisØ
pour la reconstruction, 77
PhysicsEvent : Objet contenant un ØvØnement sØlectionnØ par le
trigger ; celui-ci est enregistrØ tel qu’il est à la
sortie des ARS. C’est le programme Calibrate
qui permet alors de donner des coordonnØes phy-
siques aux hits de cet ØvØnement, 125
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Prefit : PremiŁre Øtape de l’ajustement d’une trace, il
s’agit en gØnØral d’un ajustement simpliØ, le
plus souvent linØaire. Cette Øtape sert à fournir
des paramŁtres d’entrØes aux prochaines Øtapes
de la reconstruction, 77
Real : Programme de reconstruction sur les vraies don-
nØes, il est basØ sur des stratØgies de reconstruc-
tion, 77
Reco Ancien programme de reconstruction, utilisØ pour
l’Øtude des donnØes simulØes., 76
Run : periode d’acquisition des donnØes, un run se ca-
ractØrise par une conguration prØcise du dØtec-
teur., 37
Run en Or : Run passant un ensemble de critŁres de qualitØ
permettant de faire de la reconstruction dans des
conditions optimales, 99
Secteur : Ensemble de 5 Øtages consØcutifs dans une ligne,
chaque secteur est controllØ par un LCM Maitre,
il y a 5 secteurs par ligne, 31
Shift : PØriode de temps pendant laquelle des personnes
sont physiquement prØsentes dans la salle de
contrôle à l’institut Pacha., 37
SNR : Reste de supernova, enveloppe de gaz restant pro-
jetØs par l’explosion de la supernova, 22
SPE : Single Photo-electron : Mode dans lequel seuls la
charge et le temps du pic à la sortie du photomul-
tiplicateur sont enregistrØs, 34
Timeslice : Ensemble de frame, provenant de tout le detec-
teur, elles ont ØtØ regroupØes à terre an d’Œtre
transmises au trigger, 38
Timestamp Nombre de coups d’horloge (avec une periode de
50 ns) depuis la derniŁre remise a zero de celui-ci
par un RTS. Il est utilisØ pour remonter au temps
exact d’un ØvØnement. A ne pas confondre avec
le timestamp standard,, 34
Trigger : programme sØlectionnant en temps rØel les ØvØne-
ments potentiellement interessants et rejetant les
autres, 38
TVC Time Versus Charge : Registre enregistrant le
temps modulo 50ns sur 8 bits. C’est grâce à cette
mesure que le dØtecteur peut mesurer des diffØ-
rences de temps de 0.2ns., 34
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Volume de génération : Volume dans lequel sont gØnØrØs les ØvØnements.
Il s’agit d’un volume cylindrique autour de la ca-
nette, son diamŁtre dØpend de l’Ønergie du neu-
trino simulØ, 67
Walk (effet): Effet dß au temps que met le signal à monter jus-
qu’au seuil, dØclenchant l’intØgration. Cet effet
peut entraîner un retard d’environ 6 ns pour les
signaux ayant une charge faible, 47
Waveform : Mode de prise de donnØes dans lequel tout le si-
gnal de sortie du photomultiplicateur est enregis-
trØ. Pour cela l’Øchantillonnage se fait à une frØ-
quence variant de 0.3 à 1 GHz, 35
XOFF : Etat dans lequel se met un LCM lorsque la mØ-
moire tampon de celui-ci est pleine. Il arrŒte alors
l’acquisition jusqu’à vider ce tampon, 35
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Reconstruction de muons atmosphériques avec ANTARES
La collaboration ANTARES construit un tØlescope à neutrinos en mer MØditerranØe. Ce dØtecteur est
composØ de 900 PM rØpartis sur 12 lignes an de dØtecter le cône Cherenkov du au muon induit par
l’interaction d’un neutrino dans le dØtecteur. Actuellement les 5 premiŁres lignes de cet instrument ont
ØtØ connectØes.
Un premier travail a consistØ à Øtudier la stabilitØ des calibrations du dØtecteur, nØcessaire pour bien
en comprendre le fonctionnement. Ensuite nous nous sommes intØressØs aux propriØtØs optiques de l’eau
en dØveloppant une mØthode de reconstruction dØdiØe aux balises LED. Les paramŁtres ainsi extraits
Øtant comparables avec ceux des prØcØdents tests.
Nous proposons ici des critŁres de qualitØ visant à rejeter les ØvØnements mal reconstruits. Ceux-
ci ont ensuite ØtØ appliquØs aux donnØes rØelles an de rØaliser une analyse prØliminaire des muons
atmosphØriques avec un dØtecteur à 5 lignes. Les rØsultats sont comparables à la simulation.
Mots clés :ANTARES, muons atmosphØriques, reconstruction, propriØtØ optiques de l’eau, calibra-
tion
Atmospheric muons reconstruction with ANTARES
The ANTARES collaboration is building a neutrino telescope in the Mediterranean Sea. This detector
contains 900 photomultiplier tubes, dispatched on 12 lines, in order to detect Cerenkov light from muon
induced by neutrino interactions in the the vicinity of the detector. Currently the rst 5 lines have been
deployed.
A rst task consists in studying the stability of the detector calibration, which is a necessary step to
understand the detector response. Then we studied optical properties of water, for this we developed a
reconstruction method dedicated to LED Beacon. The extracted parameters are compatible with earlier
measurements. A quality criteria to reject badly reconstructed track has been developed based on the
likelihood of the tracks t versus point t. This has been applied to real data and a preliminary analysis
of atmospheric muons with a 5-lines detector is performed.
Key Words : ANTARES, atmospheric muons, reconstruction, optical properties of water, calibration
